

























マグネターの評価を行う準備として、過去に報告されている活動銀河核 (AGN)の ultra fast outowか
らの鉄の吸収線の評価を行い、手法の検証とした。その結果、先行研究に矛盾なく検出することに成功し、
この手法は「すざく」に対しても有効であることを確認した。
マグネターは通常の中性子星の磁場 1012 13 ガウスよりもさらに 2{3桁強い 1014 15 ガウスもの磁場を
持つと考えられている天体である。中性子星周辺のような強磁場下では電子や陽子のエネルギーは磁場の
大きさとサイクロトロン周波数に応じて量子化され、エネルギー準位の間隔に応じた光子が入射すると共




本論文で対象としたマグネターは「すざく」で 2007年から 2年おきに 4回観測されている 4U 0142+61(計




思われる 10 秒の X 線パルスが検出されるため、パワースペクトルとピリオドグラムから周期を決定し
(4U 0142+61; 8.689 s、1RXS J1708-4009; 11.006 s)、得られた周期で畳み込んで位相分けしたスペクト
ルを作成して探査を行ったが、やはりいずれからも吸収線は発見されなかった。そこで、モンテカルロ法で
得られた分布から「すざく」の観測における輝線と吸収線の上限値を求めたところ、4 の有意度の上限値
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となる。ここで、 はステファン-ボルツマン定数。
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黒体放射のスペクトルの形から天体の温度を見積もることができるが、一般に X線スペクトルの形から




(Tcol)は有効温度 (Teff )よりも高くなる。色温度と有効温度の比 Tcol=Teff を hardening factorと呼び、








とすることで色温度を有効温度に補正できることが知られている。kT=0.1 keV、kT=0.5 keV、kT=1 keV
の黒体放射のスペクトルを図 1.1に示す。











低エネルギーの入射光子のエネルギー (Ein)からプラズマ中の電子の温度 (kTe)にかけて Ein < E < Ee
の範囲ではべき関数になり、それ以上 (E & Ee)で急激なカットオフが見られる。べきの傾きはプラズマ中
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図 1.2. 0.1 keV(黒)、0.5 keV(赤)、1 keV(緑)の制動放射のエネルギースペクトル。黒体放射の場合と比べてスペク
トルが広範囲に広がっている。

























光から 100 keV以下の X線放射で支配的な吸収過程であり、X線の吸収に効くのは主に C、N、O、Ne、
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ここで T = 6:65  10 25cm 2 はトムソン散乱の断面積である。主要な元素の散乱断面積を図 1.3 に示
す。図中で断面積がジャンプしている所は、K、L、M殻の電子軌道の変化に対応する。
P1: JZP Trim: 246mm × 189mm Top: 10.193 mm Gutter: 18.98 mm
CUUK1326-09 CUUK1326-Longair 978 0 521 75618 1 August 12, 2010 14:35
229 9.1 Photoelectric absorption
Fig. 9.1 Photoabsorption cross-sections of the abundant elements in the interstellar medium as a function of wavelength
(Cruddace et al., 1974).
where α = e2/4πϵ0!c is the fine structure constant and σT = 8πr2e /3 = e2/6πϵ20m2ec4 the
Thomson cross-section. This cross-section takes account of the fact that there are 2 K-shell
electrons in all elements except hydrogen, both 1s electrons contributing to the opacity
of the material. The absorption cross-section has a strong dependence upon the atomic
number Z and so, although heavy elements are very much less abundant than hydrogen,
the combination of the ω−3 dependence and the fifth-power dependence upon Z means that
quite rare elements can make significant contributions to the total absorption cross-section
at ultraviolet and X-ray energies. More detailed calculations of these cross-sections with
appropriate Gaunt factors are given by Karzas and Latter (1961).
These data enable theX-ray absorption coefficient for interstellarmatter to be determined.
Absorption cross-sections of the forms shown in Fig. 9.1 are summed, weighted by the




ni σi (ε) . (9.2)
In this computation, theK-edges, corresponding to the ejection of electrons from the 1s shell
of the atom or ion, provide the dominant source of opacity. The resulting total absorption
coefficient for X-rays, assuming the standard cosmic abundances of the chemical elements,
is shown in Fig. 9.2, the K-edges of different elements being indicated. In low resolution
X-ray spectral studies, these edges cannot be resolved individually as distinct features
and a useful linear interpolation formula for the X-ray absorption coefficient, σe, and the
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232 Interactions of high energy photons
Fig. 9.3 Illustrating the geometry of the Thomson scattering of a beam of radiation by a free electron.
vector in the direction of travel of the photon, the loss of energy of the photon corresponds
to an increase in its wavelength. We begin with the simpler process of Thomson scattering
in which the photons, or electromagnetic waves, are scattered without change of energy.
9.2.1 Thomson scattering
Thomson first published the formula for what is now called the Thomson cross-section in
1906 (Thomson, 1906) and used his result to show that the number of electrons in each
atom is of the same order as the element’s atomic number. He used Larmor’s formula, which
we derived using Thomson’s methods in Sect. 6.2.2.
We can carry out a completely classical analysis of the scattering of an unpolarised
parallel beam of radiation through an angle α by a stationary electron using the radiation
formula (6.6). It is assumed that the incident beam propagates in the positive z-direction
(Fig. 9.3) and, without loss of generality, we can arrange the geometry of the scattering
to be such that the scattering angle α lies in the x–z plane. The electric field strength of
the unpolarised incident field is resolved into components of equal intensity with electric
vectors in the orthogonal i x and i y directions (Fig. 9.3). The electric fields experienced
by the electron in the x and y directions, Ex = Ex0 exp(iωt) and Ey = Ey0 exp(iωt),
respectively, cause the electron to oscillate and the accelerations in these directions are
r¨x = eEx/me ; r¨y = eEy/me . (9.4)
We can therefore enter these accelerations into the radiation formula (6.6), which describes
the angular dependence of the emitted intensity upon the polar angle θ .
Treating first the x-acceleration, (6.6) can be used with the substitution α = π/2− θ .













cos2 α d% . (9.5)
図 1.4. コンプトン散乱の様子 [53]。
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 1) (1.13)
となる。
1.2.3 電子対生成














(e  + e+ !  + )。このようにして生じた光子は電子の静止質量エネルギー 511 keVに相当するエネル
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272 Interactions of high energy photons
Fig. 9.18 The total mass absorption coefficient for high energy photons in lead, indicating the contributions associated with the
photoelectric absorption, Compton scattering and electron–positron pair production (Enge, 1966).
to the absorption coefficient for γ -rays. Consequently, this is a particularly difficult energy
range for the design and construction of γ -ray telescopes. Tomakematters worse, the fluxes
of photons from astrophysical sources are generally low in this energy range.
9.9 Electron–photon cascades, electromagnetic showers and the
detection of ultra-high energy γ -rays
We can now understand how cascades, or showers, initiated by high energy electrons or γ -
rays can come about.When, for example, a high energy photon enters the upper atmosphere,
it generates an electron–positron pair, each of which in turn generates high energy photons
by bremsstrahlung, each of which generates an electron–positron pair, each of which . . . ,
and so on.
Let us build a simple model of an electron–photon cascade in the following way. In the
ultra-relativistic limit, the radiation lengths for pair production and bremsstrahlung are the
same, as discussed in Sect. 9.8. Therefore the probability of these processes taking place is
one-half at path length ξ given by
exp(−ξ/ξ0) = 12 or ξ = R = ξ0 ln 2 . (9.148)
Therefore, if the cascade is initiated by a γ -ray of energy E0, after a distance of, on average
R, an electron–positron pair is produced. For simplicity, it is assumed that the pair share
図 1.5. 吸収整数のエネルギー依存性 [53]。点線がそれぞれ光電吸収、コンプトン散乱、電子対生成による寄与を表し、
実線が全体を表す。
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628 Black holes in the nuclei of galaxies
Fig. 19.8 The reflection spectrum produced by a power law of photon index 2, corresponding to I(ε) ∝ ε−1, incident upon a
slab of material with the cosmic abundances of the elements (Fabian, 1998, after Matt, Fabian and Reynolds, 1997).
Fig. 19.9 The broad asymmetric iron fluorescent line as observed in a long observation of the Seyfert 1 galaxy MCG -6-30-15 by
the EPIC instrument of the XMM-Newton Observatory (Fabian et al., 2002). A smooth continuum spectrum has been
subtracted from the overall spectrum to reveal the profile of the line. The best-fit spectrum corresponds to the disc
having an angle of inclination i = 30◦ and an inner radius r = 2GM/c2. The disc emissivity is described by a broken
power law in radius, where the break radius occurs at r = 6GM/c2 = 3rg. Beyond this radius, the disc has an
emissivity profile q ∝ r−2.5 resulting in an equivalent width of 200 eV, corresponding to the core of the line. Within
3rg the emissivity steepens, resulting in the strong low energy tail to the line.
図 1.6. X線天文学で代表的な蛍光輝線の種類とエネルギー [53]。

















5.8 M となるが、一般相対論の効果を考慮すると 0.7 M となる。実際には中性子は自由ではなく、核力
が反発力として働いており、これを考慮すると中性子星の最大質量は 2 M 程度になると考えられている。
一方、中性子星の最小質量は原子核の融解が起こる程度の密度に相当し、およそ 0.1 M である。しかし、







呼ばれ、中性子星の一種であるとされている。パルサーのパルス周期は 1 ミリ秒から 10 秒程度と非常
に短い。パルサーはその周期の正確さと短さから、周期は天体の回転によるものとされた。回転する天体が
安定に存在できるためには、遠心力が重力を超えてはならない。この条件から、星の質量を 1 M とする























































Gamma Repeater; SGR)や特異 X線パルサー (Anomalous X-ray Pulsar; AXP)として発見された天体
の正体であるとされる。マグネターには以下のような特徴がある。
 標準的なパルサーに比べて自転周期が遅く (2{12秒)、急速に減速している。周期減衰率から推定さ
れる磁場は標準的な中性子星よりも 2-3桁ほど強い 1014 15 Gと予想される。
 孤立して存在している。
 定常的に X線で光っている。







パルサーでは X線から  線にかけて一定の傾きで延びるべき成分、降着駆動型パルサー (X線連星)では熱
的プラズマからのコンプトン放射、マグネターでは X線から  線にかけて延びる右上りの硬いべき成分、
などの特徴がある (もちろん、個々の天体によって事情は異なる)。
*1 検出器応答を解いたスペクトル。
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Figure 1. Background-subtracted νFν spectra of the persistent emission of
the magnetars, shown after eliminating the instrumental responses. Interstellar
absorption is included. Individual spectra are shown with offsets and are
arranged in order of increasing characteristic age from top (young) to bottom
(old). Blue horizontal lines indicate a 1 mCrab intensity. Green, red, and
blue lines represent the soft component, the hard-tail component, and the
SNR contamination (including line emission) in the 1E 1841−045 spectrum,
respectively. If a source was observed more than once, one observation is shown.
The GSO data of 1E 1547.0−5408 are included after Enoto et al. (2010a). The
full names of the sources, which are shown here as abbreviations, are listed in
a footnote to Table 1.
15–60 keV range, which is consistent with the previous re-
sult from INTEGRAL (Figure 10 in Kuiper et al. 2006). These
Suzaku spectra reconfirm the previous INTEGRAL detections of
the hard-tail component from some persistent sources, includ-
ing 4U 0142+61, 1RXS J170849.0−400910, 1E 1841−045,
SGR 1806−20, and SGR 1900+14 (Mereghetti et al. 2005;
Kuiper et al. 2006; Go¨tz et al. 2006; den Hartog et al. 2007,
2008). The absorbed 2–10 keV and 15–60 keV X-ray fluxes are
summarized in Table 1. Thus, the hard-band flux is comparable
to, or sometimes even higher than, that in the softer band.
The unified presentation in Figure 1 yields an intriguing
inference that the hard-tail component becomes weaker for older
objects. To quantify this property, we simultaneously fitted the
XIS and the HXD spectra of each object with a common spectral
model. For the hard-tail component, we employed a single
power law for all the sources. The soft component of younger
magnetars was reproduced by a single blackbody (Model A),
but older sources required some modification to this model

































Figure 2. Portion of the P–P˙ diagram of pulsars (Manchester et al. 2005;
http://www.atnf.csiro.au/research/pulsar/psrcat/). Sizes of the red circles corre-
spond to the ξ values in the present sample. Blue and green lines represent
constant values of the magnetic field strength and the characteristic age, re-
spectively. Small gray circles represent magnetars with upper limits on the
hard-tail component, or those not observed with Suzaku. Ordinary radio pulsars
are indicated by crosses.
due to a “soft-tail” excess around 8 keV, which is thought to
arise via some sort of Comptonzation process (Thompson et al.
2002; Lyutikov & Gavriil 2006; Rea et al. 2008). We therefore
introduced an empirical Comptonized blackbody model (Model
B; Tiengo et al. 2005; Halpern et al. 2008; Enoto et al. 2010a)
and obtained successful fits in most cases. In the case of
SGR 0501+4516, neither Model A nor B was acceptable, but
a successful fit was obtained by adding a cooler blackbody to
Model B (Model C; Enoto et al. 2010b). The XIS spectrum of
1E 1841−045 needed an additional plasma emission component
from the surrounding supernova remnant.
From these fit results, we calculated absorption-corrected
fluxes for the soft component Fs and the hard-tail component
Fh, both defined in the 1–60 keV range. These values, given
in Table 1, are considered physically more meaningful than
the raw 2–10 keV and 15–60 keV fluxes, because the two
components are separated, and the absorption is corrected. The
lower boundary of 1 keV was adopted not only for Fs but also
for Fh, because sources with young characteristic ages have
substantial contributions of the hard-tail even in the lowest
energy range at ∼0.8 keV (e.g., SGR 1806−20 in Figure 1).
We may then define the “hardness ratio” (HR), ξ ≡ Fh/Fs. As
shown in Table 1, the values of ξ range over almost 2 orders of
magnitude from 0.2 to 10.
As visualized in Figure 2, ξ exhibits a clear gradient on the
P–P˙ plane. To assess this implication, we show in Figure 3 the
values of ξ as a function of the characteristic age τc = P/2P˙ s
and the surface magnetic field Bs = 3.2 × 1019(P P˙ )1/2 G,
where the errors associated with ξ include both statistical and
systematic errors. The latter is dominated by the 2% uncertain-
ties of PIN-NXB (Section 2), with additional contributions (by
∼1% in ξ ) from uncertainties in the XIS versus HXD cross
図 1.10. 「すざく」が 2009年までに観測した代表的なマグネターの X線スペクトル [6]。縦軸は F1 表示。
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Fig. 3 Comparison of the X-ray spectra of three neutron stars representative of different classes. Red: the
accretion-powered binary X Persei (adapted from Di Salvo et al. (1998)); Green: the rotation-powered pulsar
Geminga (adapted from Jackson & Halpern (2005)); Blue: the magnetically-powered AXP 4U 0142+61
(adapted from Rea et al. (2007)).
Cloud, CXOU J0100 7211 is the magnetar with the lowest interstellar absorption (NH ⇠
6⇥ 1020 cm 2) and offers the best opportunity to study the X-ray emission at low energy:
its spectrum is well fit by the two-blackbody model while the power-law plus blackbody is
rejected with high confidence (Tiengo et al. 2008).
On the other hand, a power-law component is certainly present in the hard X-ray range.
Several magnetars have been detected up to⇠150 keV with large pulsed fractions and spec-
tra flatter than those of accreting X-ray pulsars. As schematically shown in Fig. 3, the latter
have exponential cut-offs at a few tens of keV while the spectra of magnetars extend to
higher energies. The first studies of the (non-bursting) emission from AXPs/SGRs above
⇠10 keV were carried out with the INTEGRAL, RXTE and Suzaku satellites. Despite the
limited sensitivity and imaging capabilities of the instruments operating in this range, these
observations were crucial to demonstrate that the hard X-ray emission represents a non-
negligible fraction of the energy output from magnetars (Kuiper et al. 2004; Mereghetti
et al. 2005a; Kuiper et al. 2006; Go¨tz et al. 2006; den Hartog et al. 2008b,a; Enoto et al.
2010c,b). More sensitive observations have been obtained in the last two years with the
NuSTAR satellite, thanks to the imaging capability provided by its focusing telescopes cov-
ering the 3–79 keV range. These observations allow to carry out spectral and variability
analysis on short timescales and to spatially resolve the hard X-ray emission in crowded
and/or confused regions (An et al. 2013a; Vogel et al. 2014; Kaspi et al. 2014)
図 1.11. 代表的な回転駆動型パルサー (Geminga)、降着駆動型パルサー (X Persei)、マグネター (AXP 4U 0142+61)
のエネルギースペクトル [30]。縦軸は F*1 表示。
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1.4.4 中性子星の分類と P   _P 図
星の自転周期 P と周期増加率 _P (星の両極からの磁場、双極子磁場に比例) の間には相関があり、中
性子星の分類として用いられる (図 1.12)。磁場の弱いグループ (図の左下) には連星を成し、伴星から
ESPs unite NS populations 5
Figure 4. Pulsar magnetic field B versus spin period P . Open squares are pulsars from the ATNF Pulsar Catalogue (Manchester et al.
2005), and solid squares denote magnetars. Open and closed circles denote sources that have P˙ < 0 and P˙ > 0, respectively
(Ghosh & Lamb 1979b; Baykal et al. 2002; Cui & Smith 2004; Ikhsanov 2012; Reig et al. 2012; Klus et al. 2013a,b). Triangles denote
LMXBs (Patruno et al. 2012). Stars denote high mass X-ray binaries whose field is determined from an electron cyclotron spectral line
(see http://www.sternwarte.uni-erlangen.de/wiki/doku.php?id=cyclo:start). The short-dashed lines indicate spin-down age (= P/2P˙ ),
the long-dashed line indicates the QED field BQED = 4.414 × 1013 G, and the dotted line indicates the (theoretically uncertain) death
line for pulsar radio emission. The solid lines bounding the shaded region indicate the B and P [see eq. (8)] that a pulsar can possess as
a result of accretion from a binary companion at the mass accretion rate observed for SXPs/ESPs (red circles).
with B > BQED = m
2
ec
3/e! = 4.414 × 1013 G, where BQED
is the critical quantum electrodynamics (QED) magnetic
field (and 13 SXPs have B > 1014 G). There are about
two dozen previously known neutron stars (∼ 1% of the
total population) with these fields. They are composed of
magnetars, which are strong X-ray/gamma-ray sources and
can undergo transient outbursts both of which are powered
by their strong magnetic fields (Woods & Thompson 2006;
Mereghetti 2008), and high-B pulsars, which behave sim-
ilar to the bulk of the radio pulsars (Ng & Kaspi 2011).
The diﬀerence between these two groups could be due to
the strength of internal toroidal fields (Pons & Perna 2011).
Magnetar-like behavior has not been seen in SXPs, which
indicates SXPs with B > BQED are in the latter group and
possess weak toroidal fields. This may suggest that forma-
tion of high-B pulsars is more eﬃcient than that of magne-
tars and there exists many more of the former than latter.
The relative number of SXPs with superstrong fields
(B > BQED) is much higher than in the normal pul-
sar population. On the one hand, this significantly higher
fraction of highly-magnetized neutron stars could be due
to inherently diﬀerent source populations, e.g., neutron
star formation as a result of an electron capture super-
nova (Nomoto 1984; Podsiadlowski et al. 2004) or accretion
induced collapse (Nomoto 1984; Taam & van den Heuvel
1986; Nomoto & Kondo 1991). On the other hand, se-
lection eﬀects could be hindering detection of isolated
highly-magnetized neutron stars. Eﬀects include X-ray
absorption, radio dispersion, and/or quenching of radio
emission beyond the death line, and some of these ef-
fects are taken into account in population synthesis mod-
els (see, e.g., Faucher-Gigue`re & Kaspi 2006; Popov et al.
2010). Note that for SXPs, their rotational energy loss
rate E˙ [= 4π2IP˙/P 3 and using eq. (1)] is ∼ 4 ×
1025 erg s−1(B/1013 G)2(P/100 s)−4. In addition, magne-
tars and high-B pulsars have a short spin-down timescale
(≈ 103 − 105 yr; see Figs. 1 and 4) and are young (age on
the same order as their spin-down timescale). Meanwhile,
the high-mass companion of SXPs has a much longer lifetime
(∼ a few × 106 yr), which allows us to study the pulsars at
c⃝ 2013 RAS, MNRAS 000, 1–6
図 1.12. 主要な中性子星の自転周期と双極子磁場の関係 [17]。
の物質降着によって X 線で光る X 線連星があり、図の中央付近には回転エネルギーを使って電波から
ガンマ線までの様々な波長の放射を出すパルサーが集中している。また、図右上には QED の臨界磁場
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Eec = 11:6 B
1012G
[keV] (電子の場合) (1.21)
Epc = 0:63 B
1014G
[keV] (陽子の場合) (1.22)
となる。すなわち、磁場に束縛されたプラズマ中の電子や陽子に Eec や Epc のエネルギーを持つ光子が衝
突すると、光子は吸収され、電子や陽子は一つ上の準位に移る。このようにして起こった吸収がサイクロ





 最も大きい吸収の 2; 3; : : : 倍のエネルギーの位置に n = 2; 3; : : : の高調波成分が観測される場合も
ある。
X線パルサーの代表的な磁場の大きさは  1012 G程度であり、この場合電子の共鳴エネルギー Eec は
X線帯域となるため、X線観測で発見されている吸収線は電子によるものだと考えられる。マグネターの
場合、磁場が X線パルサーよりも 2桁程度大きく、Eec はガンマ線帯域となってしまうため、検出感度の








「すざく」は 2005 年 7 月 10 日に打ち上げられた、日本の第 5 番目の X 線天文衛星である。図 2.1 に
外観を示す。2015 年の 8 月 26 日に観測を終え、衛生の運用を終了すると公表された。すざく衛星には
図 2.1. すざく衛星の外観 (http://www.jaxa.jp/projects/sat/astro e2/index j.htmlより)。
5 つの軟 X 線検出器と 1 つの硬 X 線検出器と搭載している。0.2{12 keV 軟 X 線帯域をカバーする検出
器として、4台の X線 CCDからなる X-ray Imaging Spectrometer(XIS, [23])と 1台のマイクロカロリ
メータ X-Ray Spectrometer(XRS)を搭載していたが、2005年 8月 8日に XRSで使用している液体ヘリ
ウムが消失するという事故が発生し、XRS による観測はできなくなってしまった。硬 X 線検出器 Hard
X-ray Detector(HXD)は、PIN型半導体検出器と GSOシンチレータを合わせることで 10{600 keVの広
帯域を観測する。HXDには 50 keV{5 MeVの広帯域に感度を持つ、全天観測モニターWideband All-sky
Monitor(HXD-WAM)もある。すざく衛星の利点は、これらの検出器を組み合わせて利用することで広い
エネルギー帯域で好感度の分光観測が行える点である。それぞれの検出器の性能を表 2.1にまとめる。
XISは XIS0、XIS1、XIS2、XIS3の 4基からなり、このうち、XIS0、XIS2、XIS3の 3台は電極が X線
の入射側にある表面照射型 (Frontside Illuminated; FI)であり、XIS1は電極が X線の入射側の裏側にある
裏面照射型 (Backside Illuminated; BI)である (図 2.2)。ただし、XIS2は 2006年 11月 9日の宇宙デブリ
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表 2.1. すざくに搭載されている各検出器の性能。
略称 検出器 観測帯域 (keV) 有効面積 (cm2) 角分解能 エネルギー分解能 (eV)
XIS X線 CCDカメラ 0.2{12 340(FI),390(BI) @ 1.5 keV 20(HPD) 130 @ 6 keV
HXD-PIN Si PIN 10{70 160@ 20 keV - 4000
HXD-GSO GSO 50{600 260 @ 100 keV - 7.6/pEMeV %
HXD-WAM BGD 50{5000 2 - -




ルギー側では FIの方が感度が良くなる。XISの観測モードは、Clockモードと Editモードという異なる 2








地上に転送するかを指定するモードで、5 5、3 3、2 2の 3通りがある。例えば、5 5モードでは、
X線イベントの中心とその周囲 24ピクセルの計 25ピクセル分のデータを転送する。衛星の電力供給等の
問題で、転送するデータを制限しなければならない場合は、よりデータの少ない Editモードを使用する。
図 2.2. XIS検出器の断面図 (東海林雅之 修士論文より)。左が表面照射型 (FI)、右が裏面照射型 (BI)である。
HXD センサーの構造を図 2.4 に示す。中央には 16 本の井戸型フォスイッチカウンタ (Well ユニット)
があり、その周りを 20 本の BGO 結晶のアンチカウンタ (Anti ユニット) が囲む。また、さらに外側も
シールドブにも BGOシンチレータが設置されている。44に並べられた 16本のWell検出器が X線を検
出する。10{60 keVの X線光子は PIN型半導体検出器で検出され、それ以上のエネルギーを持つ X線光
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Technical Description 131
versity, ISAS/JAXA, Kanazawa University, Osaka University, Saitama University, SLAC,
and RIKEN. Its main purpose is to extend the bandpass of the Suzaku observatory to the
highest feasible energies, thus allowing broad-band studies of celestial objects.
This AO-7 document is based on the calibration of the PIN and the GSO detectors
as of October 2010 (HEASOFT 6.9). The recommended procedure for feasibility simulations
is basically unchanged from previuos AOs, the same response and background files as
provided for AO-6 can be used for simulations. Note that the HXD aim point is not
supported anymore (see chapter 2 and section 5.5.2).
Figure 8.2: Schematic picture of the HXD instrument, which consists of two types of detectors: the PIN
diodes located in the front of the GSO scintillator, and the scintillator itself.
The HXD sensor (HXD-S) is a compound-eye detector instrument, consisting of 16
main detectors (arranged as a 4 ⇥ 4 array) and the surrounding 20 crystal scintillators
for active shielding. Each unit actually consists of two types of detectors: a GSO/BGO
phoswich counter, and 2mm-thick PIN silicon diodes located inside the well, but in front
of the GSO scintillator. The PIN diodes are mainly sensitive below ⇠ 60 keV, while the
GSO/BGO phoswich counter (scintillator) is sensitive above ⇠ 40 keV. The scintillator
signals are read out by photomultiplier tubes (PMTs). A schematic drawing of the HXD
図 2.3. HXDの構造 [56]。
子は PIN を通り抜け、GSO 結晶で検出される。バックグラウンドや視野外からの X 線は BGO と GSO
の蛍光減衰時間の違いを利用して、反同時計測により除去される。Anti検出器は厚い BGO結晶とフォト
チューブを組み合わせた検出器である。これらをWellユニットの周辺に配置することで放射線に対するア
クティブシールドの役割を果たす。Anti検出器をあらゆる方向から来る X線や  線の検出に利用したもの
が HXD-WAMである。
2.2 観測
本研究において使用したデータはすべて Suzaku Public Data List (http://www.darts.isas.jaxa.jp/
astro/suzaku//public list/public seq.html) に公開されているものである。利用したデータの一覧を表
2.2に示す。
表 2.2のうち、Mrk 766と Ark 120はセイファート I型 AGN(Active Galactic Nuclei, 活動銀河核)で
ある。ただし、Mrk 766と Ark 120は手法の検証としてアウトフローからの輝線と吸収線の評価のために
データを用いたのみであるため、スペクトル解析においては、解釈の難しい複雑な軟 X線超過成分が見ら




X線天文学のデータは FITS(Flexible Image Transport System)形式で提供される。これらを解析する
ため、HEASoft version 6.16、CALDB、DS9 version 7.3を用いた。
HEASoftは High Energy Astrophysics Science Archive Research Center (HEASARC)が提供する高
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表 2.2. 使用した観測データの一覧。
Source ObsID Observation Start Exposure Count Rate XIS Window
(ks) (c/s) (XIS0, XIS1, XIS3)
Mrk 766 701035020 2007-11-17 21:26:20 59.3 0:733 0:003 (full; full; full)
Ark 120 702014010 2007-04-01 18:07:26 100.8 2:128 0:005 (full; full; full)
4U 0142+61 402013010 2007-08-13 04:04:13 99.6 7:789 0:010 (1=4; 1=4; 1=4)
404079010 2009-08-12 01:41:15 107.3 7:342 0:009 (1=4; 1=4; 1=4)
406031010 2011-09-07 15:43:32 38.5 8:451 0:015 (full; full; 1=4)
408011010 2013-07-31 10:05:39 101.1 8:107 0:010 (1=8; 1=4; 1=4)
1RXS J1708-4009 404080010 2009-08-23 16:25:08 60.8 1:767 0:006 (1=4; 1=4; 1=4)
405076010 2010-09-27 14:41:52 62.7 1:608 0:006 (1=4; 1=4; 1=4)
 XIS3の正味の観測時間。
 XIS3の 0.5{10 keVにおけるカウントレート。
エネルギー天文データ解析ツールである。FITS ファイルから時系列データを表示し、解析する XRONOS






宇宙空間で X 線を観測すると、天体からの信号以外に、遠方の銀河中心由来の宇宙背景放射 (Cosmic
X-ray Background; CXB)や観測装置由来のバックグラウンド (Non X-ray Background; NXB)が観測さ
れる。従って、データから真の天体信号を抽出するためには、データ { (NXB+CXB)としなければならな
い。XISは撮像ができるため、画像データからソース (天体からの放射が確認できる)領域と、バックグラ
ウンド (何も写っていない、あるいは目的外の放射が見られる)領域を選定し、(ソースからの放射) { (バッ
クグラウンド領域からの放射)とすることで天体の信号を取り出すことができる。HXDには撮像機能はな
いため、blank-skyの観測データや CXBのモデルからバックグラウンドを推定する。





公開されているデータから clean イベント (元のデータに標準的な処理が施したデータ) を使用し
た。clean イベントから作成した PI(Pulse Invariant) に、検出器のチャンネルとエネルギーの対応を
示す RMF(Redistribution Matrix File) と望遠鏡を考慮した検出器のその観測における有効面積を表
す ARF(Angular Response File) をかけることでエネルギースペクトルを抽出した。ARF については、
CALDBの情報をもとに xissimarfgen [19]を用いてモンテカルロ計算を行い、作成した。統計量をかせ
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図 2.4. ソース領域 (実線)とバックグラウンド領域 (点線)。図のように、円環状に点源から半径 3分角までをソース
領域、3{5分角の領域をバックグラウンド領域とした。図はMrk 766の XIS0による像である。
ぐため、同条件で観測されたデータについては、FIの 2基 (XIS0と XIS3)のスペクトルを足し合わせて解
析した。それに伴い、RMFと ARFもスペクトルに合うように再計算した。
作成したスペクトルにモデルを当てはめ、2 フィッティングによりベストフィットパラメータを求めた。
フィッティングに用いた XSPEC のモデルを以下にまとめる。なお、A(E) の単位は、Photons cm 2 s 1
keV 1 である。
tbabs(星間吸収)
星間物質による光電吸収を考慮したモデル。Tuebingen-Boulder グループの ISM モデル [50] にも
とづく。
A(E) = exp( NH  (E)) (2.1)





K  1:0344 10 3E2dE
exp(E=kT )  1 (2.2)
ここで、kT keVは放射領域の温度であり、K は規格化定数。ただし、K = R2km=D
2
10 で、Rkm km
は放射領域の半径、D10 は天体までの距離 (10 kpc単位)である。
powerlaw(べき関数)
べき関数モデル。非熱的成分からのスペクトルをよく再現する。
A(E) = KE   (2.3)
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切り出してスペクトル解析を行った。ここで、観測されるパルス位相 (t)はパルス周波数   1=P の関
数として表現でき、一般的には以下の展開式
(t) = (tEpoch) + (t  tEpoch) + 1
2
_(t  tEpoch)2 + 1
6







これまで、ガンマ線バースト (Gamma-Ray Burst; GRB) の残光の微弱な X 線信号から輝線を探すた
め、いくつかの統計的検定手法が開発されてきた。Hurkett et al. 2008 [18]で取り上げられている手法は
以下の 4つである。




本研究では、4. の「\matched lter" を用いたモンテカルロ法」を用いてマグネターの CRSF の探査を
行った。
3.2 先行研究: GRB残光からの輝線検出
Reevesらは 2002年に発表した論文 [41]の中で、GRB011211の残光からMg XI、Si XIV、S XVI、Ar
XVIII、Ca XXの 5本の輝線が検出されたと報告した (図 3.1)。5本の輝線を加えたモデルの有意度は 1.
の F 検定で、99.7%であった。








み込むことでパルスの信号{ノイズ比 (Signal-Noise ratio; S/N)を最適化するというものである。このフィ
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respectively. These data are consistent with reddening in the host
galaxy of E(B 2 V) < 0.2, or with Lyman a absorption at high
redshift. Figure 1 shows the time-averaged EPIC X-ray spectrum of
the burst afterglow. The continuum can be fitted by a power law of
photon index G ¼ 2.3 ^ 0.1, attenuated by the Galactic absorption
column of 4.2 £ 1020 cm22. An apparent absorption feature is
present between 0.3 and 0.4 keV, which, when fitted by an absorp-
tion edge, gives an energy of E0 ¼ 0.99 ^ 0.09 keV and an optical
depth of t ¼ 1.0 ^ 0.4, in the burst rest frame.
Spectrawere initially extracted in five time segments, correspond-
ing to 0–5 ks, 5–10 ks, 10–15 ks, 15–20 ks and 20–27 ks after the
start of the XMM-Newton observation. As significant line emission
was observed only during the initial 10 ks, the remaining data were
binned into one 17-ks time bin. Figure 2 shows the EPIC-PN
spectrum between 0.2 and 3 keV, from the first 5 ks only; emission
lines are detected in the burst rest frame at energies (keV) of
1.40 ^ 0.05, 2.19 ^ 0.04, 2.81 ^ 0.04, 3.79 ^ 0.07 and
4.51 ^ 0.12. The closest abundant Ka transitions to the observed
lines are: Mg XI (1.35 keV) or Mg XII (1.47 keV), Si XIV (2.00 keV), S
XVI (2.62 keV), Ar XVIII (3.32 keV) and Ca XX (4.10 keV). Thus we
infer that the lines are blueshifted with respect to the known redshift
of GRB011211. To quantify this, we adopted the rest-frame energies
corresponding toMg XI, Si XIV, S XVI, Ar XVIII and Ca XX, and varied
the redshift of the line-emitting material. The best-fit redshift for
the line set was found to be z ¼ 1.88 ^ 0.06, differing significantly
(at .99.99% confidence) from the known GRB redshift of
z ¼ 2.140 ^ 0.001, implying an outflow velocity (v) for the line
emitting material of v/c ¼ 0.086 ^ 0.004, where c is the velocity of
light, or v ¼ 25,800 ^ 1,200 km s21. The line emission also declines
more rapidly than the continuum (at.3j confidence), suggesting a
more enduring (non-thermal) component to the continuum flux.
The decrease in flux of the Si XIV line is shown in Fig. 3; the line is
detected only over the first 10 ks of observation.
In order to assess the quality of the spectral fit and the statistical
significance of the emission lines, we calculated the fit statistic,
measured in terms of total x2 deviations between the data points
and the input model, divided by the degrees of freedom (d.o.f) in
the fit. This improved from x2/d.o.f ¼ 56.7/47 for a pure power-
law model to 36.2/41 on the addition of the lines. Employing an F-
test15 then yields a significance level of 99.7% for the set of lines as a
whole. Furthermore, by performing Monte Carlo simulations, we
find a probability of only 0.02% that the lines result from purely
random Poisson noise. We conclude that the line emission is
detected with good confidence.
X-ray line emission can arise by a variety of processes, including
thermal emission, recombination in a photoionized plasma, or by
reflection of hard X-rays in dense, optically thick matter. Modelling
the early spectrum with emission from an optically thin plasma of
temperature kT ¼ 4.5 ^ 0.5 keV and luminosity 7 £ 1045 erg s21
(using the ‘MEKAL’ code16), requires an over-abundance for Mg,
Si, S, Ar and Ca of about 10 times the solar value (solar abundance is
ruled out at.99.9% confidence). The absence of emission in the Fe
K band gives a limit to the abundance of iron at,1.3 times the solar
value. The fit statistic for the thermal model is excellent (x2/d.o.f ¼
37/44), and Monte Carlo simulations showed that only one in
10,000 pure power-law spectra could yield as good a fit by chance
alone (that is, a null probability of about 0.01%). Another possible
source of the line emission is X-ray reflection17,18. This is currently
favoured in ‘nearby reprocessor’ models19, where X-rays scatter off
dense material within the stellar envelope of a massive progenitor
star. We fitted ionized reflection models17 to the data for two cases:
(1) where the walls of the stellar envelope subtend 2p sr solid angle
to the X-ray source; (2) where the emission arises purely from the
scattered X-ray flux, with no continuum emission. In both cases the
fit obtained is poor (x2/d.o.f ¼ 62.4/46 and 56.7/47, respectively);
Figure 2 The XMM-Newton EPIC-PN spectrum of the burst afterglow, for the first 5 ks of
exposure only. Top, the observed count rate spectrum; bottom, the residuals of the
thermal model compared with the data points, in units of 1j deviations. The energy
plotted on the abscissa is in the observer frame. Emission lines are detected at energies
(keV) of 0.45 ^ 0.03, 0.70 ^ 0.02, 0.89 ^ 0.01, 1.21 ^ 0.02 and 1.44 ^ 0.04 in
the observed spectrum, whilst the measured line fluxes (erg cm22 s21) are
(7.6 ^ 5.1) £ 10215, (1.1 ^ 0.3) £ 10214, (9.9 ^ 2.9) £ 10215,
(6.7 ^ 2.5) £ 10215 and (4.4 ^ 2.2) £ 10215, respectively. These correspond to
energies (keV) of 1.40 ^ 0.05, 2.19 ^ 0.04, 2.81 ^ 0.04, 3.79 ^ 0.07 and
4.51 ^ 0.12 in the burst rest frame (at z ¼ 2.14), with rest-frame equivalent widths (eV)
of 180 ^ 120, 430 ^ 130, 480 ^ 140, 460 ^ 170 and 360 ^ 180, respectively (all
errors are quoted at 1j confidence). Note that an iron K line is not detected; the upper limit
on the rest-frame equivalent width is,400 eV. For reference, the resolution (full-width at
half-maximum) of the EPIC-PN spectrum is 100 eV at 1 keV. The emission lines can be
identified with the Ka transitions of Mg XI (or Mg XII), Si XIV, S XVI, Ar XVIII, and Ca XX. The
observed energies are blue-shifted by a factor corresponding to a velocity of v ¼ 0.086c
(or 25,800 km s21), when compared to the redshift of the g-ray burst (at z ¼ 2.14). For
clarity, only the EPIC-PN data are shown; consistent results are obtained for the EPIC-MOS
camera, although the signal-to noise ratio of the MOS data is lower.
Figure 3 The line flux of Si XIV Ka, and the total continuum flux (0.2–10 keV), as a
function of time since the initial burst. The Si XIV line is detected in the first 10 ks of the
observation (illustrated by the first two data points), but is not detected during the
remainder of the observation (the upper limit shown is at the 3j confidence level). The
values of the Si XIV line flux are (1.1 ^ 0.3) £ 10214 erg cm22 s21 during the first 5 ks,
(0.7 ^ 0.4) £ 10214 erg cm22 s21 from 5 to 10 ks and,3.6 £ 10215 erg cm22 s21
during the last 17 ks of observation. A similar effect is seen for the other emission
lines, none being detected in the later part of the observation. For instance, the S XVI
line flux is (1.0 ^ 0.3) £ 10214 erg cm22 s21 in the first 5 ks, decreasing to
,2.5 £ 10215 erg cm22 s21 during the last 17 ks of observation.
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図 3.1. [41] の Figure 2.。GRB011211 の残光の検出器応答のかかった X 線スペクトル (上段) と熱放射モデルで
フィットした際のデータとモデルの間の残差 (下段)。図中に示してある通り、5本の輝線が連続スペクトルか
らの残差として確認出来る。
602 R. E. Rutledge and M. Sako
Table 1. Best-fitting X-ray spectral parameters.
Model N H α/kTbremss N χ2ν/d.o.f.
(1022 cm−2) (photon keV−1 cm−2 s−1) at 1 keV (prob)
1 Best fit 0.10+0.04−0.02 2.6 ± 0.2 (7.0 ± 0.9) × 10−5 1.24/17 (0.22)
2 0.065 ± 0.01 (2.3) (5.8 ± 0.5) × 10−5 1.35/18 (0.14)
3 0.16 ± 0.02 (3.0) (8.5 ± 0.7) × 10−5 1.35/18 (0.15)
Thermal bremsstrahlung
4 Best fit 0.03 ± 0.01 1.5+0.4−0.2 (9.0 ± 1.2) × 10−5 1.38/17 (0.13)
5 0.05 ± 0.01 (1.1) (12 ± 1) × 10−5 1.50/18 (0.08)
6 0.014 ± 0.01 (2.1) (7.0+0.7−0.4) × 10−5 1.44/18 (0.10)
FWHM(E) = 57+ 13(E/1 keV)− 0.29(E/1 keV)2 eV. (1)
This approximation was derived from the line in this figure. The
EPIC/pn energy resolution has been demonstrated to be stable over
nine months of in-flight calibration (Stru¨der et al. 2001). We expect
that this analysis (and that of R02, since that work is based on
the same energy response matrices) is valid as long as the energy
resolution is within 20 per cent of this approximation (corresponding
to three of ∼15 PI channels at 0.75 keV).
We performed a convolution between the raw PI spectrum (that is,
number of counts versus PI bin) and the Gaussian energy response
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where N is the number of PI bins, and we sum across PI bins that are
within ±3σ (Ei) of Ei. I(j) is the raw PI spectrum, which contains
both source and background counts, and j = 1, 2, . . . , N is the
PI bin number. The centroid (average) energies and energy widths
(&Ej) of the PI bins were taken from the EBOUNDS extension of the
response matrix, where i is the PI bin number and σ (E) = FWHM
Figure 2. (a) The solid line is C(E) (equation 2) from the observed raw PI spectrum – the convolution between the raw spectrum and the EPIC/pn energy
response. The broken lines are the maximum C(E) for spectral models 1–6, showing the 99 and 99.9 per cent confidence single-trial upper limits. (b)–(f) The
solid lines are the same observed convolved spectrum as in (a). The dotted lines are five (in the five separate panels) randomly selected Monte Carlo spectra
using model 1. Features of similar magnitude to those found in the observed spectra are apparent in each; these are due to the Poisson noise distribution (in
energy) in a spectrum with a finite number of detected counts.
(E)/2.35. We do not correct the PI spectrum for the detector area;
however, the detector area does not change dram ically across the
FWHM of the lines. If the area did change dramatically across the
FWHM of a line, and a statistical excess were observed in the area-
corrected PI spectrum but not in the raw PI spectrum, then such an
excess could well be due to calibration uncertainties.
The resulting C(Ei) is shown in Fig. 2(a). By visual inspection,
there are indeed features in the spectrum near energies where the
reported lines occur. To determine if these features are significant,
we produced MC spectra of models 1–6 (see Section 2). The MC
realizations of the raw PI spectra were performed as follows. We
simulated the spectral models 1–6 in XSPEC, using the same response
matrix as above, so that the resulting PI spectra (without Poisson
noise added) were convolved as the observed spectrum through the
telescope and detector response. The simulated PI spectra N(E) each
had a total of >9 × 108 counts in PI bins between 0.2 and 3 keV.








so that I (0.2 keV)= 0 and I (3 keV)= 1 (the integrated normalized
model is used for the MC simulation as described below). These
C⃝ 2003 RAS, MNRAS 339, 600–606
図 3.2. [43] の Figure 2.。(a) の実線はデータのスペクトルにフィルター (x3.3) をかけたものであり、2 本の点線は
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となる。ここで、i、j(= 1; 2; 3;. . . ; N)はそれぞれ PIのビンの番号、N は PIのビン数を表す。Ei、Ej は
i、j 番目のビンに対応するエネルギー、(Ei)は Ei におけるガウシアンの幅 (標準偏差)、Ej は j 番目の
PIビンに含まれるエネルギーである。言い換えると、PIの各ビン (I(i))に対して正規分布を仮定した場合
の前後 3 の範囲をガウシアンで畳み込んで新たな PIビン (C(Ei))に変換する操作である。また、式 3.1






減する Spaced-row Charge Injection (SCI) モードによる改善 [48]によって、観測時期によっても異なる。
そこで、本研究では各エネルギーの分解能を xisrmfgenで作成したレスポンスファイル (RMF) から取得
し、3次曲線でフィットしたものを XISのエネルギー分解能とした。RMFは観測に対応する CALDBの
データから作成されるため、観測時期に応じたエネルギー分解能を得ることができる。





























図 3.3. XIS3の 2007年 (黒)、2009年 (赤)、2011年 (青)、2013年 (緑)におけるエネルギー分解能 (FWHM*1)。経
年劣化によりエネルギー分解能は少しずつ悪くなっている。
作成したフィルターを検証するため、ATOMDBのデータベースをもとに電離プラズマからの輝線をシ
ミュレーションした XPSECの apecモデルに適用した結果を図 3.4に示す。
*1 Full Width at Half Maximum(半値全幅)。ガウス分布の場合、標準偏差  と FWHM 2:35 の関係がある。
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Giuliani & Mereghetti 2014 [12]でなされている通り、この手法は観測における輝線や吸収線の上限値
を定めるためにも有効である。上限値を求める手順は以下の通りである。連続成分のベストフィットモデ
ルに任意の輝線または吸収線を加えた、\連続成分 +ライン"を作成する。\連続成分 +ライン"モデルに




ン"モデルの分布の 90%が連続成分の 4 の有意度を超える場合」とした。これはすなわち、10回同じ条
件下で観測すれば 9回以上 4 の有意度で検出できる場合に相当する。
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輝線や吸収線の検出効率は原理的には検出される信号-ノイズ比によって決まる。まず、連続成分の光子
数 Nc は、
Nc = A(E)tF (E)Weff (3.2)
と表される。ここで、A(E)は検出器の有効面積、tは観測時間、F (E)はスペクトルのフラックス [cm 2
s 1 keV 1]、Weff は検出されるラインの幅であるが、これは元のラインが検出器のエネルギー分解能E
より細い場合は E だけ広がって検出され (Weff = E)、元のラインが広がっている場合はそのまま検
出される (Weff =W )。同様にして、ラインの光子数 Nl は、




























法の検証を行った。ここで対象としたのは Goord et al. 2013 [13]の中のMrk 766と Ark 120というセ
イファート I型の AGNである。この 2つの天体を選択した理由は、ベースラインとなる連続成分が Feの
ライン付近でシンプルで吸収線の判定が容易であるためである。Goord et al. 2013によると、Mrk 766
からは、FeXXV、FeXXVI のイオンによる吸収が青方変移したものと見られる吸収線がそれぞれ 6.8 keV、
7.1 keV のエネルギーに検出されている。2 本の吸収線の有意度は共に F 検定で > 99% であった。一
方、Ark 120からは有意な吸収線は検出されなかった。本章では Goord et al. 2013と同じ観測データを
用いて \matched lter"+MCの方法で吸収線の評価を行い、得られた結果を比較する。
4.1 Mrk 766





ィッティングを行った。その結果、ベストフィットパラメータは、光子指数 1:77  0:04、規格化定数
0:0037 0:0002と求まった。モデルの当てはめの良さ (goodness of t)を表す 2=( は自由度)の値は
1.19であり、null hypothesis probability(以下、probability)は 2:5 10 3 であった。さらにフィット結
果を改善するため、次に cutoffplでフィッティングを行った。結果、光子指数は 0:6 0:2とよく定まら
なかったが、Efold = 4:4+1:0 0:7 keV に折れまがりをつけることで全体をよく再現できた。この Efold は本
来、熱的プラズマの電子温度等の物理的意味を持つパラメータであるが、ここではベースラインモデルを
得ることを目的としているため、パラメータの解釈は行わない。cutoffpl でのフィッティングの結果は





収線が存在することを意味する。図 4.2より、6.4 keVに 4 の有意度を超える鉄の輝線、6.7 keVと
7.0 keVに 4 の有意度 (赤線)を超える吸収線が検出された。モンテカルロシミュレーションで得られた











































表 4.1. Mrk 766の連続成分のフィット結果。
Model Parameter
powerlaw   1:77 0:04
norm 0:0037 0:0002
2= 559/469






Flux@3{10 keV (10 11erg cm 2s 1) 1:0347+0:005 0:105
表中の誤差は全て 90% の信頼区間。




次に、吸収線が検出されていない Ark 120についても同様に解析を行った。解析には XIS0と XIS3を足
し合わせたスペクトルを用いた。ベースラインを決めるため、3{10 keVの全体をべき関数でフィットし、
大きく外れる領域を除いた。その結果、5.8{6.9 keV の領域を除くことになった。その後再度べき関数で
フィッティングを行い、光子指数 1:930:02、規格化定数 0:01000:0003と定まった。また、2= = 1:02、
probabilityは 0.39とよく合っていたため、こちらはこのベストフィットモデルをベースラインとした。ス
ペクトルとベストフィットモデルとの残差を図 4.3に、ベストフィットパラメータを表 4.2に示す。



















































図 4.3. Ark 120 の XIS0+XIS3 のスペクトルの powerlaw モデルでのフィット結果。上段はバックグラウンドを差
し引き、検出器応答をかけた後のスペクトルで、十字はエラーを表す。実線はベストフィットモデルである。
また、下段は =(data-model)/errorをプロットしたものであり、モデルとスペクトルの間の残差を表す。
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表 4.2. Ark 120の連続成分のフィット結果。
Model Parameter
powerlaw   1:93 0:02
norm 0:0100 0:0003
2= 618/609
Flux@3{10 keV (10 11erg cm 2s 1) 2:168 0:016
表中の誤差は全て 90% の信頼区間。
得られたべき関数のベストフィットモデルを元に、同様にモンテカルロ法による輝線・吸収線の有意度を



























実線は元の PIに畳み込みのフィルターをかけたもの、緑、青、赤の実線は内側からそれぞれ 2、3、4 の有意
度領域を表す。下段はそれらと連続成分のベストフィットの比。上段左下の図は、見やすさのために下段の図
の 5{8 keVの領域を拡大したものである。
吸収線のエネルギー 6.5{7.5 keVには有意度 2 の領域に到達している構造は存在しない。






期が比較的遅く、軟 X線領域で明るい、かつすざくで複数回観測されている 4U 0142+61と 1RXS J1708-
4009である。これらの天体からは周期  10秒の X線パルスが観測されているため、パルス位相で切り取
り、それらのスペクトルに対しても吸収線を探査した。
表 2.2の通り、4U 0142+61は 2007年、2009年、2011年、2013年の 4回、1RXS J1708-4009は 2009
年と 2010年の 2回、それぞれ観測されている。以下、それぞれの第 1, 2, : : :観測目を Obs 1, Obs 2, : : :
と表記する。一定間隔で複数回、しかもそれぞれが長時間観測されているため、データのサンプルとしては
十分であると考えられる。ただし、4U 0142+61の 3回目のみ ToO(Target of Opportunity)観測であるた
め、やや観測時間が短い。解析に入る前に、各観測間でのスペクトルの変動の有無を確認するため、検出器
応答を解いた F プロットを作成して比較した (図 5.1)。図 5.1より、4U 0142+61、1RXS J1708-4009






















図 5.1. 4U 0142+61 と 1RXS J1708-4009 の XIS と HXD-PIN の検出器応答を解いたスペクトル。重なっている
が、黒、マゼンタ、シアン、緑の十字はそれぞれ 4U 0142+61の 1  4観測目を、オレンジと黄色の十字はそ
れぞれ 1RXS J1708-4009の 1、2観測目を表す。紫色の実線は光子指数 2.1、明るさ 1 mCrabのべき関数モ
デルである。




Obs 1、Obs 2、Obs 3 については XIS0 と XIS3 のスペクトルを足し合わせたが、Obs 4 については
XIS0が 1/8 Windowで観測されており、ソース領域として半径 3分角の円を取ることができなかったた
め、条件を同じにするため XIS3のみのスペクトルを解析した。また、1 keV以下で吸収が強くみられた
ため < 0:9 keVの領域を除き、すざくで明るい天体を観測する際、応答関数のズレによる系統誤差が存在
する 1.7{1.9 keV、2.1{2.3 keVの領域を除いた。系統誤差に対しては過去にも多くの研究で同様の対処が
取られている (e.g. Yamada et al. 2009 [51])。4U 0142+61のエネルギースペクトルは図 5.1より、典型
的なマグネターの定常放射と同様、星表面の温度に応じた熱的成分と高エネルギ-側の硬いべき成分から構
成されている。スペクトルからベースラインを定めるため、以下の 3種類のモデルを適用した。
(a) 星間吸収 * 2温度黒体放射 モデル tbabs*(bbodyrad+bbodyrad)
(b) 星間吸収 * (1温度黒体放射 +べき関数) モデル tbabs*(bbodyrad+powerlaw)
(c) 星間吸収 * (2温度黒体放射 +べき関数) モデル tbabs*(bbodyrad+bbodyrad+powerlaw)
いずれのモデルにおいても、星間吸収には tbabs を使用した。まず、XIS の領域で支配的な熱的成分
に合わせるため (a) の 2 温度黒体放射モデルでフィッティングを行ったところ、kT 0.4、0.9 keV のベ
ストフィットを得た。しかし、> 7 keVでべき成分の入り込みがあり、残差が大きく残っており、そのた
めフィット結果も 2= = 1:8  2:7 と良くない。そこで、べき関数を加え、熱的成分を 1 温度で表した
(b)のモデルを適用した結果、kT 0.4 keVフィット結果は 2= = 1:2  1:5と改善したが、依然として
> 7 keVにエクセスが残ってしまった。さらに、温度成分を 2つにした (c)のモデルでフィッティングを
行ったところ、フィット結果は 2= = 1:0  1:2とさらに改善し、> 7 keVのエクセスを合わせることに
成功した。(c)のベストフィットパラメータは、黒体放射の温度=0.3 keV、0.5 keV、光子指数 3となっ
た。また、bbodyradの規格化定数から計算した黒体放射の半径は低温側が 25 km、高温側が 5 kmとなっ










めた。XISについては、Obs 1の XIS0,1,3、Obs 2の XIS0,1,3、Obs 3の XIS3、Obs 4の XIS0,1,3のイ
ベントをそれぞれ合わせ、エネルギー領域は 0.5{10 keVを使用した。
先行研究では 4U 0142+61 のパルス周期 P  8:6 s、周期減衰率 _P  2  10 12 s s 1 とされている







































































































































図 5.2. 4U 0142+61 の XIS スペクトルのフィット結果。4 枚の図は Obs 1(左上)、Obs 2(右上)、Obs 3(左下)、
Obs 4(右下)のである。それぞれ上段はバックグラウンドを差し引き、検出器応答をかけた後のスペクトルで、
十字はエラーを表す。実線は (c)のベストフィットモデル、3本の曲線はモデルの各要素であり、ダッシュラ
インとドットラインはそれぞれ 2つの温度の bbodyrad、ダッシュ{ドットラインは powerlawの寄与を表す。
2段目以下の (a)、(b)、(c)はそれぞれ対応するモデルでフィットした際のデータとの残差を表す。
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表 5.1. 4U 0142+61の XIS時間平均スペクトルに対するベストフィットパラメータ。
Model Parameter Obs 1 Obs 2 Obs 3 Obs 4
(a) nH (10
22 cm 2) 0.52 0.54 0.53 0:50 0:01
kTL (keV) 0.389 0.381 0.387 0:393 0:002
RLBB (km) 14.9 15.3 14.9 14:5 0:2
kTH (keV) 0.942 0.920 0.928 0:970 0:02
RHBB (km) 1.0 1.0 1.1 0:91
0:05
 0:04
2= 3082/1221 3251/1222 2113/1027 1935/1064
(b) nH (10
22 cm 2) 1:05 0:01 1:10 0:01 1:13 0:02 1:03 0:02
kT (keV) 0:409+0:003 0:002 0:403 0:003 0:427 0:005 0:407 0:003
RBB (km) 9:7 0:2 9:5 0:3 7:9 0:4 10:0 0:3
  3:87 0:02 3:93 0:02 3:96 0:03 3:87 0:03
KPL 0:25 0:01 0:27 0:01 0:31 0:02 0:25 0:01
2= 1838/1221 1840/1222 1236/1027 1284/1064
(c) nH (10
22 cm 2) 0:69+0:03 0:02 0:72 0:02 0:81 0:04 0:74 0:04



















RHBB (km) 4:9 0:4 4:8+0:4 0:3 6:1+0:5 0:4 5:7+0:7 0:6










2= 1447/1219 1369/1220 1093/1025 1135/1062







表中の誤差は全て 90% の信頼区間。ただし 2= > 2:0 のものについては誤差を計算していない。
 天体までの距離を 5 kpc と仮定した場合の黒体放射の半径。
[10]。powspecを用いてパワースペクトルを作成し、付近にピークが現れるかを調べた。 Obs 1{4の全て
で 0.115 Hzの周波数にピークが得られた。これは  8:69秒に相当するため、先行研究と矛盾しない。な
お、HXD-PINの 12{60 keV についてもパワースペクトルを作成したが、XIS 領域と比べて信号が弱く、
バックグラウンドの影響が大きいためか、ピークは確認できなかった (図 5.5)。以降、統計の良い XISの
データを用いて周期を定める。
efsearchを用いて XISのピリオドグラムを作成し、周期の精度を上げていった。図 5.30は周期分解能
2  105 s でのピリオドグラムである。これより、4U 0142+61 の 4 観測の周期はそれぞれ、8.68879 s、
8.68891 s、8.68902 s、8.68913 s と求まった。4 点を直線で結ぶと図 5.7 のように _P = 1:793  10 12 s
s 1 の直線上にのった。 _P の値も先行研究とおおよそ一致した。ここで、表 5.2に以下で使用する周期解析
の結果をまとめる。
表 5.2の周期で畳み込んだライトカーブを図 5.8に示す。畳み込みのライトカーブを作成する際、周期減
衰率は先行研究の値 _P = 2 10 12s s 1 [10]としたが、 の項を考慮していないため、2観測で位相のず
れが生じていた。そこで、ライトカーブのオフセット tEpoch を調節して位相を揃えた。
図 5.8より、tEpoch を調節した後の畳み込みのライトカーブは 4観測でほぼ同じ形を示すことが分かっ
た。1 PHASE中に 2つのピークが確認できる。0.5{4 keVの低エネルギー側では PHASE 0.6、0.9にピー
クが見られるが、高エネルギー側では PHASE 0.9 のピークはそのまま残るが、PHASE 0.6 のピークは
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図 5.3. 4U 0142+61のXIS時間平均スペクトルに対するモンテカルロシミュレーションの結果。4枚の図はObs 1(左
上)、Obs 2(右上)、Obs 3(左下)、Obs 4(右下)の結果である。それぞれ上段の緑の実線は連続成分のベスト
フィットモデル、黒の実線は元の PI に畳み込みのフィルターをかけたもの、緑、青、赤の実線はそれぞれ 2
、3、4 の有意度領域を表す。下段はそれらと連続成分のベストフィットモデルとの比である。
表 5.2. 4U 0142+61の周期のまとめ。
tEpoch (MJD) Period (s)
Obs 1 54325.000084474348 8.68879
Obs 2 55055.000022627370 8.68891
Obs 3 55811.000032181557 8.68902




clean イベントにバリセントリック補正をかけたイベントファイルから位相を等間隔に 5 等分して切り
出し、それぞれのスペクトルから時間平均の場合と同様の領域を切り出し、スペクトルを抽出した。ス
ペクトル解析にあたり、XIS0 と XIS3 のスペクトルを足し合わせている。以下では (I)PHASE 0{0.2、
(II)PHASE 0.2{0.4、(III)PHASE 0.4{0.6、(IV)PHASE 0.6{0.8、(V)PHASE 0.8{1.0とする。(I)(V)
の 0.9{10 keV のスペクトルに対して (c) のモデルでフィッティングを行った結果が図 5.9 図 5.12 で
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図 5.4. 4U 0142+61の XIS0.5{10 keVのパワースペクトル。Obs 1(左上)、Obs 2(右上)、Obs 3(左下)、Obs 4(右
下)である。0.115 Hzにメインのピーク、その倍数値に 2番目のピークがみられる。
ある。
また、(I)(V)における (c)のベストフィットパラメータとその誤差を図 5.13図 5.16に示す。 Obs 3




なり (例えば、(III)から (IV)にかけて Obs 1では  が減少しているのに対して Obs 2では増加している、
など)、パルス位相とパラメータ関係性を導くことはできなかった。
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4U 0142+61 (OBSID 402013010)
Bin time: 0.9998E−01 s
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Bin time: 0.9998E−01 s
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Bin time: 0.9998E−01 s








4U 0142+61 (OBSID 408011010)
Bin time: 0.9998E−01 s
図 5.5. 4U 0142+61の PIN12{60 keVのパワースペクトル。Obs 1(左上)、Obs 2(右上)、Obs 3(左下)、Obs 4(右
下)である。ピークは確認できない。
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Bin time: 0.5431 s
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Bin time: 0.5431 s
Period (s) - 8.68911 (s)
図 5.6. 4U 0142+61の XIS0.5{10 keVのピリオドグラム。Obs 1(左上)、Obs 2(右上)、Obs 3(左下)、Obs 4(右下)
である。それぞれのベストピリオドを中心に、周期分解能 2 10 5 sで 128step表示している。















図 5.7. 4U 0142+61の 4観測のベスト周期。直線は 4点の回帰直線であり、傾きは _P = 1:793 10 12 s s 1 であ
る。


















































































































































































図 5.8. 4U 0142+61のパルス周期で畳み込んだライトカーブ。Obs 1(左上)、Obs 2(右上)、Obs 3(左下)、Obs 4(右
下)である。それぞれ上段から XISの 0.5{2 keV、2{4 keV、4{6 keV、6{10 keV、HXD-PINの 12{60 keV
を表す。XISについては 1周期を 32ビンで、HXD-PINについては 1周期を 16ビンで表示している。縦軸
は 1秒あたりの光子数。
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図 5.13. 4U 0142+61 の Obs 1 の XIS 位相分けスペクトルに対する (c) によるベストフィットパラメータ。それ
ぞれ縦軸のラベルは対応するパラメータであり、横軸は (I)(V) を表す。黒体放射のパラメータ kT と
RBB については、黒が低温側、グレーが高温側を表す。下段右の 2= はモデルの当てはめの良さを表す
reduced  2 である。



















































































図 5.14. 4U 0142+61 の Obs 2 の XIS 位相分けスペクトルに対する (c) によるベストフィットパラメータ。それ
ぞれ縦軸のラベルは対応するパラメータであり、横軸は (I)(V) を表す。黒体放射のパラメータ kT と
RBB については、黒が低温側、グレーが高温側を表す。下段右の 2= はモデルの当てはめの良さを表す
reduced  2 である。
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図 5.15. 4U 0142+61 の Obs 3 の XIS 位相分けスペクトルに対する (c) によるベストフィットパラメータ。それ
ぞれ縦軸のラベルは対応するパラメータであり、横軸は (I)(V) を表す。黒体放射のパラメータ kT と
RBB については、黒が低温側、グレーが高温側を表す。下段右の 2= はモデルの当てはめの良さを表す
reduced  2 である。



















































































図 5.16. 4U 0142+61 の Obs 4 の XIS 位相分けスペクトルに対する (c) によるベストフィットパラメータ。それ
ぞれ縦軸のラベルは対応するパラメータであり、横軸は (I)(V) を表す。黒体放射のパラメータ kT と
RBB については、黒が低温側、グレーが高温側を表す。下段右の 2= はモデルの当てはめの良さを表す
reduced  2 である。
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図 5.17. 4U 0142+61の Obs 1の XIS位相分けスペクトルに対する (c)によるベストフィットパラメータ。ただし、
tbabsの星間吸収係数 nH を時間平均スペクトルのベストフィットで固定している。それぞれ縦軸のラベル
は対応するパラメータであり、横軸は (I)(V)を表す。黒体放射のパラメータ kT と RBB については、黒
が低温側、グレーが高温側を表す。



































































図 5.18. 4U 0142+61の Obs 2の XIS位相分けスペクトルに対する (c)によるベストフィットパラメータ。ただし、
tbabsの星間吸収係数 nH を時間平均スペクトルのベストフィットで固定している。それぞれ縦軸のラベル
は対応するパラメータであり、横軸は (I)(V)を表す。黒体放射のパラメータ kT と RBB については、黒
が低温側、グレーが高温側を表す。
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図 5.19. 4U 0142+61の Obs 3の XIS位相分けスペクトルに対する (c)によるベストフィットパラメータ。ただし、
tbabsの星間吸収係数 nH を時間平均スペクトルのベストフィットで固定している。それぞれ縦軸のラベル
は対応するパラメータであり、横軸は (I)(V)を表す。黒体放射のパラメータ kT と RBB については、黒
が低温側、グレーが高温側を表す。



































































図 5.20. 4U 0142+61の Obs 4の XIS位相分けスペクトルに対する (c)によるベストフィットパラメータ。ただし、
tbabsの星間吸収係数 nH を時間平均スペクトルのベストフィットで固定している。それぞれ縦軸のラベル
は対応するパラメータであり、横軸は (I)(V)を表す。黒体放射のパラメータ kT と RBB については、黒
が低温側、グレーが高温側を表す。
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nH を固定せずに得られたベストフィットモデルをベースラインとして、各位相のスペクトルに対して輝
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Obs 1{4の位相分けスペクトルからは 4 の有意度を超えるような輝線や吸収線は確認できなかった。時
間平均スペクトルで 4 の有意度に到達していた数カ所の構造のいずれも強く現れることはなかった。これ
は位相に依存する輝線や吸収線が存在しないことを示している。また、複数の観測で同時に検出された構造
も存在しなかった。私はこれらの結果から、「すざく」による 4回の 4U 0142+61の観測データからは、陽
子 CRSFをはじめとする輝線や吸収線は検出されなかったと判断した。
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さらに、確認のため、イベントファイルから位相 { エネルギーを軸とするスペクトルの 2次元ヒストグ





















4U 0142+61 (OBSID 406031010)





















4U 0142+61 (OBSID 406031010)





















4U 0142+61 (OBSID 406031010)





















4U 0142+61 (OBSID 406031010)





















4U 0142+61 (OBSID 406031010)


























4U 0142+61 (OBSID 408011010)





















4U 0142+61 (OBSID 408011010)





















4U 0142+61 (OBSID 408011010)





















4U 0142+61 (OBSID 408011010)





















4U 0142+61 (OBSID 408011010)












第 5章 マグネターへの適用 50








































































































































図 5.25. 4U 0142+61のスペクトルの位相 { エネルギー図。上段から Obs 1、Obs 2、Obs 3、Obs 4を表す。横軸
は位相 0{1.0を 100分割したものを 2位相分表示している。縦軸は 0.5{10 keVのエネルギー領域で、1ビ
ンの間隔は 100 eV である。カラーマップは時間平均スペクトルの平均との比を 0.5{1.5 の範囲で色分けし
ており、各ビンの色は右端のカラーバーに従う。
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5.2 1RXS J1708-4009
5.2.1 XIS時間平均スペクトル
Obs 1、Obs 2 とも XIS0 と XIS3 のスペクトルを足し合わせて解析した。解析にあたり、吸収の強い
< 0:7 keVと応答関数のズレによる系統誤差が存在する、1.7{1.9 keV、2.1{2.3 keVを除いた。図 5.1よ
り、1RXS J1708-4009のエネルギースペクトルも典型的なマグネターの定常放射である  1 keVの熱的成
分と高エネルギー側のべき関数で構成されているとわかる。4U 0142+61の場合と同様、以下の 3種類の
モデルを適用した。
(a) 星間吸収 * 2温度黒体放射 モデル tbabs*(bbodyrad+bbodyrad)
(b) 星間吸収 * (1温度黒体放射 +べき関数) モデル tbabs*(bbodyrad+powerlaw)
(c) 星間吸収 * (2温度黒体放射 +べき関数) モデル tbabs*(bbodyrad+bbodyrad+powerlaw)
(a) のベストフィットは  0:4 keV、 1:4 keV となったが、> 8 keV で高エネルギー側のべき成分の
入り込みがあり、フィット結果は 2=  1:5 とあまり良くなかった。1RXS J1708-4009 は先行研究で
は (b) のモデルでよくフィットできることが報告されている (e.g. [20]、[38])。(b) のベストフィットは
kT  0:4 keV、   2:8 となった。各パラメータの誤差も小さく、よく定まっており、フィット結果も
2=  1:1と良かったが、> 9 keVに若干のエクセスが残った。そこで、次に (c)を適用したところ、黒
体放射の温度 0.25 keV、0.5 keV、光子指数 2.3のベストフィットを得た。また、黒体放射の半径は低温側
が 17 km、高温側が 3.3 kmとなった。1RXS J1708-4009の XISスペクトルと (a)(c)のそれぞれを当て
はめた場合のデータとモデルの残差を図 5.26 に、それぞれのベストフィットパラメータを表 5.3 に示す。
ベストフィットパラメータは 2観測でおおよそ一致した。
(c)のベストフィットをベースラインとして、3.5の方法で XISスペクトル全体にわたって輝線・吸収線




た。XISについては Obs 1、Obs 2共に XIS0,1,3のイベントを足し合わせ、エネルギー領域は 0.5{10 keV
を切り出して使用した。HXD-PINについては 12{60 keVのエネルギー領域を使用した。
先行研究では、1RXS J1708-4009はパルス周期 P  11 s、周期減衰率 _P  210 11s s 1とされている
[10]。まずパワースペクトルを作成し、付近にピークが現れるか調べた (図 5.28)。 その結果、Obs 1、Obs 2
共に 0.0908 Hzにピークが現れた。これは  11:0秒に相当するため、先行研究と矛盾しない。HXD-PIN
についてもパワースペクトルを作成したが、信号が弱いためか、付近にピークは確認されなかった 5.29。以
降、統計が良い XISのデータを用いて周期を定める。
efsearch を用いて XIS のピリオドグラムを作成し、周期の精度を上げていった。図 5.30 は周期分解
能 2  105 s でのピリオドグラムである。これより、1RXS J1708-4009 の周期はそれぞれ、11.00540 s、
11.00609 sと求まった。表 5.4に以下で使用する周期解析の結果をまとめる。
表 5.4 の周期で畳み込んだライトカーブを図 5.31 に示す。XIS の 0.5{2 keV、2{4 keV、4{6 keV、
6{10 keV、HXD-PINの 12{60 keVの 5つのエネルギー領域で切り分けている。畳み込みのライトカーブ

































































図 5.26. 1RXS J1708-4009の XIS0+XIS3スペクトルのフィット結果。左図は Obs 1、右図は Obs 2である。それ
ぞれ上段はバックグラウンドを差し引き、検出器応答をかけた後のスペクトルで、十字はエラーを表す。実線
は (c)のベストフィットモデル、3本の曲線はモデルの各要素であり、ダッシュラインとドットラインはそれ
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1RXS J1708-4009 (OBSID 405076010)








図 5.27. 1RXS J1708-4009 の XIS0+XIS3 の時間平均スペクトルに対するモンテカルロシミュレーションの結果。
左図は Obs 1、右図は Obs 2の結果である。それぞれ上段の緑の実線は連続成分のベストフィットモデル、
黒の実線は元の PIに畳み込みのフィルターをかけたもの、緑、青、赤の実線はそれぞれ 2、3、4 の有意度
領域を表す。下段はそれらと連続成分のベストフィットモデルとの比である。
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表 5.3. 1RXS J1708-4009の XIS時間平均スペクトルに対するベストフィットパラメータ。
Model Parameter Obs 1 Obs 2
(a) nH (10
22 cm 2) 1:05 0:02 1:06 0:02














22 cm 2) 1:52 0:04 1:51 0:04
kT (keV) 0:417 0:008 0:406+0:008 0:009
RBB (km) 4:6 0:3 5:1 0:3


































Flux@0.7{10 keV (10 11erg cm 2s 1) 4:14 0:42 4:10 0:37
表中の誤差は全て 90% の信頼区間。ただし 2= > 2:0 のものについては誤差を計算していない。
 天体までの距離を 5 kpc と仮定した場合の黒体放射領域の半径。










1RXS J1708−4009 (OBSID 404080010)
Bin time: 2.000 s









1RXS J1708−4009 (OBSID 405076010)
Bin time: 2.000 s
図 5.28. 1RXS J1708-4009の XIS0.5{10 keVのパワースペクトル。左図が Obs 1、右図が Obs 2である。
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1RXS J1708−4009 (OBSID 404080010)
Bin time: 0.9998E−01 s








1RXS J1708−4009 (OBSID 405076010)
Bin time: 0.9998E−01 s

















Period (s) − 11.00540 (s)
1RXS J1708−4009 (OBSID 404080010)













Period (s) − 11.00609 (s)
1RXS J1708−4009 (OBSID 405076010)
Bin time: 0.6879 s
図 5.30. 1RXS J1708-4009の PIN12{60 keVのピリオドグラム。左図が Obs 1、右図が Obs 2である。それぞれの
ベストピリオドを中心に、周期分解能 2 10 5 sで 256step表示している。
表 5.4. 1RXS J1708-4009の周期。
tEpoch (MJD) Period (s)
Obs 1 55066.00011718713 11.00540
Obs 2 55466.000091558186 11.00609
 ライトカーブの作成に使用したオフセットの値。
を作成する際、周期減衰率は先行研究の値 _P = 1:9 10 11s s 1 [10]としたが、 の項を考慮していない
ため、2観測で位相のずれが生じていた。そこで、ライトカーブのオフセット tEpoch を調節して位相を揃
えた。
図 5.31 より、< 4 keV と > 12 keV でパルスの位置が異なっていることが確認できる。その中間の
4{10 keV では 2 つのピークが重なって見られることから、高エネルギー側は低エネルギー側に比べてパ
ルスが 0.3位相分遅れている。同様の結果が BeppoSAX や XMM-Newton の結果からも報告されている
[38]。


























































































図 5.31. 1RXS J1708-4009のパルス周期で畳み込んだライトカーブ。左図が Obs 1、右図が Obs 2である。それぞ
れ上段から XISの 0.5{2 keV、2{4 keV、4{6 keV、6{10 keV、HXD-PINの 12{60 keVを表す。XISに
ついては 1周期を 32ビンで、HXD-PINについては 1周期を 16ビンで表示している。縦軸は 1秒あたりの
光子数。
5.2.3 XIS位相分けスペクトル
clean イベントにバリセントリック補正をかけたイベントファイルから位相を等間隔に 5 等分して切り
出し、それぞれのスペクトルから時間平均の場合と同様の領域を切り出し、スペクトルを抽出した。ス
ペクトル解析にあたり、XIS0 と XIS3 のスペクトルを足し合わせている。以下では (I)PHASE 0{0.2、
(II)PHASE 0.2{0.4、(III)PHASE 0.4{0.6、(IV)PHASE 0.6{0.8、(V)PHASE 0.8{1.0とする。(I)(V)
の 0.7{10 keVの XISスペクトルに対して (c)のモデルでフィッティングをした結果が図 5.32、図 5.33で
ある。
また、(I)(V)における (c)のベストフィットパラメータとその誤差を図 5.34、図 5.35に示す。
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図 5.34. 1RXS J1708-4009の Obs 1の XIS位相分けスペクトルに対する (c)によるベストフィットパラメータ。そ
れぞれ縦軸のラベルは対応するパラメータであり、横軸は (I)(V) を表す。黒体放射のパラメータ kT と
RBB については、黒が低温側、グレーが高温側を表す。下段右の 2= はモデルの当てはめの良さを表す
reduced  2 である。





















































































図 5.35. 1RXS J1708-4009の Obs 2の XIS位相分けスペクトルに対する (c)によるベストフィットパラメータ。そ
れぞれ縦軸のラベルは対応するパラメータであり、横軸は (I)(V) を表す。黒体放射のパラメータ kT と
RBB については、黒が低温側、グレーが高温側を表す。下段右の 2= はモデルの当てはめの良さを表す
reduced  2 である。
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図 5.36. 1RXS J1708-4009の Obs 1の XIS位相分けスペクトルに対する (c)によるベストフィットパラメータ。た
だし、tbabsの星間吸収係数 nH を時間平均スペクトルのベストフィットで固定している。それぞれ縦軸の
ラベルは対応するパラメータであり、横軸は (I)(V)を表す。黒体放射のパラメータ kT と RBB について
は、黒が低温側、グレーが高温側を表す。































































図 5.37. 1RXS J1708-4009の Obs 2の XIS位相分けスペクトルに対する (c)によるベストフィットパラメータ。た
だし、tbabsの星間吸収係数 nH を時間平均スペクトルのベストフィットで固定している。それぞれ縦軸の
ラベルは対応するパラメータであり、横軸は (I)(V)を表す。黒体放射のパラメータ kT と RBB について
は、黒が低温側、グレーが高温側を表す。
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図 5.38. 1RXS J1708-4009の Obs 1の XIS位相分けスペクトルに対する (b)によるベストフィットパラメータ。そ
れぞれ縦軸のラベルは対応するパラメータであり、横軸は (I)(V)を表す。下段右の 2= はモデルの当て
はめの良さを表す reduced  2 である。






















































































図 5.39. 1RXS J1708-4009の Obs 2の XIS位相分けスペクトルに対する (b)によるベストフィットパラメータ。そ
れぞれ縦軸のラベルは対応するパラメータであり、横軸は (I)(V)を表す。下段右の 2= はモデルの当て
はめの良さを表す reduced  2 である。
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1RXS J1708-4009 (OBSID 405076010)
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図 5.42. 1RXS J1708-4009のスペクトルの位相 { エネルギー図。上段は Obs 1、下段は Obs 2を表す。横軸は位相
0{1.0 を 100 分割したものを 2 位相分表示している。縦軸は 0.5{10 keV のエネルギー領域で、1 ビンの間














(1) の可能性を考えるため、すざく/XIS による観測の上限値を x3.5 の方法を応用して求めた。ベスト
フィットモデルにガウス関数型の輝線 (gauss) や吸収線 (gabs) を加えたモデルを作成し、強度を少しず
つ変化させながら検出判定を行った。ここで、モデルやレスポンスはそれぞれ Obs 1(4U 0142+61: 2007
年、1RXS J1708-4009: 2009年)時のものを使用し、統計を良くするため XIS0と XIS3のスペクトルを足
し合わせて探査する場合を考えた。検出される S=N は式 3.5のようにラインの幅に依存するため、輝線は
XISのエネルギー分解能 (FWHM 200 eV;   85 eV)に比べて十分に狭い line = 0 eVの場合と、同
程度 line = 100 eVの広がった場合を、吸収線は line = 10 eVと line = 0:1Eline(吸収線のエネルギーの
10%)の場合の 2通りについてそれぞれ調べた。広がった吸収線を line = 0:1Eline と仮定したのは、マグ
ネターの大気モデルの計算結果 [52]から、陽子 CRSFは E=E 0.05{0.2の広がった吸収線になると示
唆されていることによる。
求めた上限値をエネルギーごとにプロットした結果を図 6.1、図 6.2に示す。輝線は XSPECで計算した等
価幅 (eV単位)、吸収線は gabsモデルの規格化定数に含まれる光学的深さ  を単位として表示している。
得られた上限値を比較すると、低エネルギー側では 4U 0142+61の方が 2倍程度感度がよく、反対に高
エネルギー側では 1RXS J1708-4009の方が感度が良いという結果となった。これは F 表示 (図 5.1)か
ら読み取れるスペクトルの強度に従っている。今回の観測から、1 keVで等価幅にして数 eV程度、X線
天文学でよく観測される Fe輝線付近 (6{7 keV)では 50 eV程度という制限をかけることができた。もし
これらの天体に輝線や吸収線が存在する場合は、この上限値よりもさらに弱い構造であることが予想され
る。ただし、吸収線の場合、光子数は 0以下にならないという制限のため、どれだけ吸収線の強度を大きく
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図 6.1. 4U 0142+61の「すざく」による 1{10 keVの輝線 (左)と吸収線 (右)の上限値。縦軸は輝線の場合は等価
幅 (式 1.14, eV単位)、吸収線の場合は光学的深さで表示している。黒丸はラインが細い場合 ( = 0 eVの輝
線と  = 10 eVの吸収線)の上限値、白丸はラインが広がっている場合 ( = 100 eVの輝線と  = 0:1Eline)
の上限値である。また、実線は黒丸を、点線は白丸をそれぞれ 3次関数でフィットした曲線である。

































図 6.2. 1RXS J1708-4009の「すざく」による1{10 keVの輝線 (上)と吸収線 (下)の上限値。縦軸は輝線の場合は等
価幅 (式 1.14, eV単位)、吸収線の場合は光学的深さで表示している。黒丸はラインが細い場合 ( = 0 eVの輝
線と  = 10 eVの吸収線)の上限値、白丸はラインが広がっている場合 ( = 100 eVの輝線と  = 0:1Eline)
の上限値である。また、実線は黒丸を、点線は白丸をそれぞれ 3次関数でフィットした曲線である。
してもモンテカルロ法では検出判定とならないということが起こり得る。その結果、 = 0 eVの吸収線の









線 CCDの方が分解能が良い。図 6.1の XISの結果と比較すると、< 3 keVでは Chandra の方が上
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Fig. 1.—Upper panel: Unfolded MEG and HEG energy spectra of 4U
0142!61 fitted with an absorbed power-law!blackbody model (solid line).
The spectra have been coarsely binned for clarity. The contributions of the
power-law (dashed line) and blackbody (dotted line) components are also
shown. The normalization difference between the MEG and the HEG is con-
sistent with the uncertainty in the absolute flux calibration. Lower panel: Frac-
tional residuals ([data-model]/model) from the absorbed power-law!black-
body model fit. The feature at ≈2 keV, marked with an arrow, is instrumental.
Fig. 2.—MEG and HEG spectra of 4U 0142!61 at 6 and 12 times the
instrument resolution, respectively. The best-fit absorbed power-law!black-
body model is shown as a dashed line. The misfit of the continuum between
5.5 and 7.0 A˚ is not consistent in the MEG and HEG spectra and is attributed
to instrumental features around known absorption edges. The spectra show no
deep features that might result from proton cyclotron resonance absorption in
a magnetic field in the range of G.14(1.9–9.8)# 10
Fig. 3.—Upper bounds on the EWs of lines with intrinsic width jp
(where E is the line energy). Magnetar atmosphere models predict that0.1E
the EW of a proton cyclotron absorption line is of order 0.70–0.75E (Zane et
al. 2001), although more recent work predicts EWs at least an order of mag-
nitude lower (Ho & Lai 2002). For comparison, we have included lines that
define and . We conclude that the spectra show noEWp 0.5E EWp 0.1E
strong absorption feature attributable to the proton cyclotron resonance in a
magnetic field in the range of G.14(1.9–9.8)# 10
previous observations of 4U 0142!61. When the same model
is applied to the high-resolution binned data set, the same pa-
rameter values are found to within the uncertainties.
With this continuum model, we then looked for absorption
and emission features in the high-resolution spectrum. We
searched for both narrow and broad linelike features. An initial
inspection of the residuals of the power-law!blackbody model
fit seemed to show a feature at ≈6 A˚ (2 keV; see Fig. 1). This
feature, however, is highly suspect since it is located between
two known instrumental edges (Si K at 6.75 A˚ and Ir M at
5.98 A˚). It does not appear in the MEG !1 spectrum (which is
on a back-illuminated chip) but only in the MEG "1 and HEG
!1/"1 spectra (on front-illuminated chips). Furthermore, the
dip occurs at a slightly different energy and with a different
depth in the MEG and HEG spectra (see Fig. 2). For these
reasons, we conclude that the feature is instrumental.
To search for broad features, we used the high-resolution
HETGS spectra and fitted Gaussian line models to the fractional
residuals ([data-model]/model) of the continuum fit. The central
energies and widths of the Gaussian components were fixed,
while the normalizations were fitted. To look for features that
had been predicted in the magnetar models (Ho & Lai 2001;
Zane et al. 2001), the width of the Gaussian was chosen to
vary with energy ( ). The Gaussian model was fittedjp 0.1E
to the data centering at every wavelength point. We were able
to determine the best-fit amplitude and standard deviation of
this result as well as the significance of each feature. The 4 j
upper limits on the equivalent widths (EWs) of any features
are shown in Figure 3. There were no features with a signif-
icance greater than 4 j, which we believe is a reasonable lower
limit. In Figure 3, we have also included lines that mark the
EW limits for and for comparison.EWp 0.1E EWp 0.5E
Similarly, no narrow line features were found in the high-
resolution spectra. We can place a 3 j upper limit of 10 eV on
any emission line between 4.1 and 17.7 A˚ (0.7 and 3.0 keV)
whose width (FWHM) is comparable to the instrument resolution
(see Fig. 4). The computation uses the model fitted to the time-
averaged HEG andMEG data.We assume that candidate features
are only 2 bins wide. One may derive limits on broader features
until the scale of the feature becomes comparable to that of the
instrument calibration uncertainties. Limits on absorption lines
are identical when there are !25 counts bin"1 but are syste-
matically larger for "25 counts bin"1.
4. DISCUSSION
The Chandra spectrum of 4U 0142!61 is well fitted by an
absorbed power law!blackbody, which is consistent with pre-
vious observations of the source (White et al. 1996; Israel et
al. 1999; Paul et al. 2000). The small radius of the blackbody
model might be explained by atmospheric effects that give anL34 CHANDRA HIGH-RESOLUTION SPECTRUM OF 4U 0142!61 Vol. 568
Fig. 4.—Upper bounds on the EWs of narrow lines with FWHMs com-
parable to the instrument resolution, 0.023 A˚ (0.012 A˚), for MEG (HEG). We
assumed that candidate features are only 2 bins wide. One may derive limits
on broad features using these curves until the scale of the feature becomes
comparable to that of the instrument calibration uncertainties. Limits on ab-
sorption lines are identical when there are !25 counts bin"1 but are syste-
matically larger for "25 counts bin"1.
overestimation of the temperature and thus an underestimation
of the radius when fitted by a standard blackbody (see, e.g.,
Perna et al. 2001 and references therein). The best-fit hydrogen
column density of cm is consistent21 "2(0.88! 0.13)# 10
with estimates derived from radio and optical studies (Dickey
& Lockman 1990; Hulleman et al. 2000). Distance estimates
from extinction measurements for 4U 0142!61 range from 1
to 5 kpc because of the line of sight passing through the edge
of a local (!1 kpc) molecular cloud. When including effects
of the molecular cloud, a lower limit of 1 kpc is determined,
whereas when neglecting the molecular cloud, a lower limit of
2.7 kpc is obtained (O¨zel et al. 2001). Normalizing the distance
to 1 kpc, we find a luminosity (0.5–10 keV) of 5.3 #
1034 ergs s that is consistent with past measurements from2 "1d kpc
ASCA and BeppoSAX.
No significant discrete features were found in the high-
resolution spectrum. We can place a limit on the EW of any
narrow feature of ≈10 eV in the range 4.1–17.7 A˚ (0.7–3.0 keV)
and ≈50 eV for broad features in the range 2.5–13 A˚ (0.95–
5.0 keV). The limits on the EW of any absorption feature place
strong constraints on the neutron star atmosphere models. At-
mosphere models of ultramagnetized neutron stars predict a
broad proton cyclotron absorption feature at an energy E pB
keV, where is the grav-14 2 1/20.63y (B/10 G) y p (1" 2GM/c R)g g
itational redshift factor and B is the surface magnetic field
strength (Ho & Lai 2001; Zane et al. 2001). If we assume that
magnetic dipole radiation drives the spin-down, the magnetic
field strength found using P and ( ) is G2 14˙ ˙P B ∝ PP 1.3# 10
(Gavriil & Kaspi 2002). A dipole field produces a cyclotron
absorption feature consistent with a surface magnetic field
strength 20%–30% lower (Zane et al. 2001). For 4U 0142!61,
the dipole field of G would give a cyclotron ab-141.3# 10
sorption feature at ≈0.5 keV, which is well outside of the range
accessible to our observation.
Initial theoretical work predicted a proton cyclotron absorp-
tion feature of (Ho & Lai 2001; Zane etEWp 0.70–0.75EB
al. 2001), which is much greater than the EW limits in the
0.95–5.0 keV range. If we take , the above energy rangey ∼ 0.8g
corresponds to magnetic field strengths of G.14(1.9–9.8)# 10
More recent work has shown that vacuum polarization effects
strongly suppress the cyclotron absorption feature, giving EWs
an order of magnitude lower (Ho & Lai 2002). It should also
be noted that the theoretical calculations of the EW of the
cyclotron feature were done for a local patch of the neutron
star surface. A phase-averaged spectrum, like the one we are
using, would include contributions from various magnetic field
strengths, directions, and effective temperatures, which would
further suppress the cyclotron feature. The combination of these
effects may reduce the predicted EWs to below our measured
values for much of the spectral range we studied.
We thank Claude R. Canizares, the HETGS principal in-
vestigator, for allocating part of his Chandra guaranteed time
program to this observation. We also thank Wynn C. G. Ho,
Dong Lai, Feryal O¨zel, Dimitrios Psaltis, and Peter Woods for
useful discussions. This research was supported in part by con-
tracts SAO SV1-61010 and NAS8-38249 as well as NASA
grant NAG5-9184.
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図 6.3. [20]の FIG. 3.と FIG. 4.。Chandra のMEGと HEGによる 4U 0142+61の輝線の上限値。左: 広がった
輝線 (line = 0:1El ne)に対する有意度 4 の上限値。比較用として、等価幅 0:1 E と 0:5 E を点線で示し
ている。右: 検出器のエネルギー分解能と同程度の輝線 (0.023 A(MEG)、0.012 A(HEG)) に対する有意度
3 の上限値。




































図 6.4. すざく/XIS と XMM-Newton/EPIC による 4U 0142+61 を観測した場合の輝線の上限値の比較。左図は
line = 0 eV、右図は line = 100 eVの輝線に対する上限値である。図中の黒の丸や実線、点線は図 6.1と同
様、赤丸は [39]の Table 2.の結果を比較のため、プロットしたものである。
限値がファクター 3程度小さいが、 4 keVで逆転し、それ以上のエネルギーでは XISの方が良い。
これは上記の検出器の原理に則した結果になっているといえる。
XMM-Newtonとの比較
Rea et al. 2007 [39]では XMM-Newton の 4U 0142+61の観測における輝線の上限値が調べられ
ている。比較用に図 6.1の結果と XMM-Newton の結果をプロットしたものを図 6.4に示す。すざ
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6.2 マグネターの双極子磁場と表面磁場
CRSFの中心エネルギーから中性子星の磁場を式 1.22のようにして求められる。一方、パルスが観測さ
れるパルサーではその周期の減衰率 _P から磁場が見積もられる。ここで、 _P から見積もられる磁場は双極
子放射を仮定して得られる磁極からの磁場 Bdip であるのに対して、CRSFから求まる磁場はマグネターの
放射領域 (表面やフレアなど)の磁場強度を直接反映する表面磁場 Bsur であると考えられる。理論的には、
高次の多極子磁場の存在などが提案されている。以下では、まず近年のマグネターの陽子 CRSFの検出例
とについてまとめ、Bdip と Bsur の関係について考察する。
まず、4U 0142+61、1RXS J1708-4009 の Bdip と Bdip = Bsur であると仮定した場合に予想される
CRSFのエネルギーを表 6.1にまとめる。
表 6.1. 双極子磁場と予想される陽子サイクロトロン吸収線のエネルギー。
天体名 Bdip (1014 G) Eline (keV)
4U 0142+61 1.3 0.82
1RXS J1708-4009 4.7 3.0




SGR 0418+5279は Bdip = 6 1012 Gの弱磁場マグネターであり、2009年 6月 5日に 2度のアウ




検出された吸収線の中心エネルギーは 0.54.5 keVと変化しているが、代表点として Eline = 2 keV
をとると、式 1.22より、Bsur ' 3:2 1014 Gと計算できる。これは Bdip と比べて 1桁以上大きな
値である。また、CRSFが電子によるものであるという可能性については、得られる磁場は中性子
星表面の双極子磁場 Bdip よりも小さくなるため、電子は表面から離れた所 (R  3RNS) で CRSF
を起こしていることになり、理論に合わないとしている。
SWIFT J1822.3-1606 [42]
SWIFT J1822.3-1606は同じく Bdip = 6 1012 Gの弱磁場マグネターである。2011年 7月のアウ
トバースト時の RXTE による観測データの位相分けスペクトルから陽子 CRSFと見られる吸収線
を検出した。SWIFT J1822.3-1606の場合も SGR 0418+5279の例と同様、吸収線のプロファイル
は位相に依存している (図 6.6)。
吸収線の中心エネルギーは 5 から 12 keV 程度であり、これは陽子 CRSF の磁場に換算すると
Bsur ' (6  25) 1014 Gとなり、SWIFT J1822.3-1606でも Bsur は Bdip よりも 1桁以上大きい。
2つの例に共通する点として、マグネターの陽子 CRSFはパルス位相に強く依存し、位相によって吸収線
のエネルギーが変化している点や、吸収線のエネルギーから求めた Bsur は Bdip と比べて 1 桁以上大き
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could occur at high enough energies. However, to explain the phase
resolved spectra of SGR 041815729, the physical conditions of a
heavy-element atmosphere are forced to vary in such away that a single
transition should dominate the opacity at each of the phases where the
absorption line is detected.
A more straightforward explanation for the line variability can
instead be given if the feature is due to cyclotron resonant scattering.
The cyclotron energy (in keV) for a particle of charge e and massm in









where (11 z)215 [12 2GMNS/(Rc
2)]1/2 (which is ,0.8 at the star
surface for typical neutron star mass and radius MNS5 1.4M[ and
RNS5 12 km, respectively) accounts for the gravitational redshift at
distance R from the neutron star centre,me is the mass of the electron,
and c is the velocity of light. In this case, the phase variability of the
feature energy would simply be due to the different fields experienced
by the charged particles interacting with the photons directed towards
us as the neutron star rotates.
If the absorbers and scatterers are electrons hovering near the star
surface, the expected line energy is,70 keV for the dipole field at the
equator of SGR 041815729 (B5 63 1012G); this line energy is more
than 10 times higher than that observed. A possible way to explain this
large discrepancy might be to assume that the electrons producing the
line are located higher up in the magnetosphere in a dipolar geometry,
where the magnetic field is smaller (R< 3RNS to have EB< 2 keV).
Moreover, such an electron population should also be nearly mono-
energetic, or subrelativistic, in order to prevent Compton scattering
from washing out the feature, which would require a mechanism to
maintain slowly moving electrons confined in a small volume high in
the magnetosphere.
If the particles responsible for the cyclotron scattering are protons,
the energy range of the SGR 041815729 spectral feature requires a
magnetic field.23 1014G (it would be even larger for heavier ions).
In the framework of the magnetar model, the unprecedented phase-
variability of the line energy can be explained by the complex topology
of magnetar magnetospheres, in which global and/or localized twists
play an important part5. This is particularly true for SGR 041815729,
which has a weak dipolar component, as testified by the small spin-
down value, whereas a much stronger internal magnetic field has
been advocated to explain its X-ray luminosity and burst activity10,11.
Furthermore, the presence of small-scale, strong, multipolar compo-
nents of the surface field has been inferred by fitting its phase-averaged
X-ray spectrumwithmodels ofmagnetized neutron star atmospheres12.
In this context, the observed line variability might be due to the
presence of either strong magnetic field gradients along the surface
or vertical structures (with a spatially dependent field) emerging from
the surface. To work out how the dynamic magnetosphere of a mag-
netar should look, an analogy with the solar corona in the proximity of
sunspots has been proposed (see, for example, ref. 27). In particular,
localized, baryon-rich magnetic structures (in the form of rising flux
tubes) or ‘prominences’ (produced by magnetic reconnection or the
emergence of the internal field near a crustal fault) have been proposed
to explain some of the observed properties of the giant flare emitted
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Figure 1 | Phase-dependent spectral feature in
the EPIC data of SGR 041815729. Normalized
energy versus phase image obtained by binning the
EPIC source counts into 100 phase bins and 100-
eV-wide energy channels and dividing these values
first by the average number of counts in the same
energy bin (corresponding to the phase-averaged
energy spectrum) and then by the relative 0.3–
10 keV count rate in the same phase interval
(corresponding to the pulse profile normalized to
the average count rate). The red line shows (for
only one of the two displayed cycles) the results of a
simple proton cyclotron model consisting of a
baryon-loaded plasma loop emerging from the
surface of a magnetar and intercepting the X-ray
radiation from a small hotspot (see Supplementary






































Figure 2 | Results of the phase-resolved spectroscopy of SGR 041815729.
a, Pulse profile obtained by folding the 0.3–10 keV EPIC positive–negative
junction (pn)detector light curve at theneutron star spinperiodP5 9.07838827 s.
The data points are the number of counts in each phase-dependent spectrum.
b–d, Line energy (Ec;b), width (W; c) and depth (D;d) of the cyclotron feature as a
functionof the spinphase.Themodel consists of a blackbodyplus apower lawand
an absorption line, modified for the interstellar absorption (see Supplementary
Information). For the line we used the cyclotron absorption model from ref. 15:




. The interstellar absorption, temperature,
photon index and relative normalizations of the two componentswere fixed to the
best-fit values of the phase-integrated spectrum: NH5 (9.660.5)310
21 cm22,
kT5 9136 8 eV, C5 2.860.2, (RBB/d)
25 0.816 0.03 km2kpc22 and KPL5
(1.56 0.2)3 1023 photons cm22 s21 keV21 at 1 keV. Vertical error bars, 1s.d.
LETTER RESEARCH
1 5 A U G U S T 2 0 1 3 | V O L 5 0 0 | N A T U R E | 3 1 3
Macmillan Publishers Limited. All rights reserved©2013 in 2004 by SGR 1806–2028,29. If a similar scenario, albeit on a reduced
scale, occurred during the outburst of SGR 041815729, a spectral
feature might arise as thermal photons from the hotspot (a small
hot region on the neutron star surface, responsible for most of the
X-ray emission, which could be itself related to the prominence) cross
the plasma threading themagnetic loop. A proton density,1017 cm23
is needed to produce a resonant scattering depth of order unity5.
Protons, being heavy, do not rise much above the surface and move
subrelativistically5, so resonant scattering in the prominence is likely to
produce a narrow feature insteadof an extended tail. As the star rotates,
photons emitted in different directions pass through portions of the
prominence with different magnetic field, density and size, giving rise
to the observed variations of the line centroid and width. A simple
quantitativemodel based on this picture is presented in Supplementary
Information. Results, obtained with a geometry consistent with the
constraints derived from the X-ray pulsed fraction of SGR 04181
5729, are in good agreement with the observed variations of the feature
with phase (Fig. 1).
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Figure 3 | Example of a phase-resolved EPIC pn spectrum and its residuals
with respect to different models. a, Spectrum from the phase interval 0.15–
0.17 (black dots) and best-fit model of the phase-averaged spectrum, rescaled
with a free normalization factor (red line). b, Residuals with respect to this
model (x2n~2:75 for 25 d.f.); c, residuals after the addition of an absorption line
(cyclabs model in XSPEC, with parameters as in Fig. 2; x2n~0:94 for 22 d.f.);
d, residuals with respe t to an absorbed blackbody plus power-law model with
free temperature, photon index and normalizations (kT5 1.116 0.06 keV and
C5 3.86 0.4; x2n~1:75 for 22 d.f.). This is one of the models (with the same
number of free parameters) that we also explored to fit the phase-resolved
spectra. In this case, we obtained fits of comparable quality to thosewith the line
model at most phases, but worse fits in the phase interval 0.11–0.21. A joint fit
to these five spectra gave an unacceptable x2n of 1.56 for 116 d.f., to be compared
with x2n of 1.08 for the absorption line model (same number of d.f.). Horizontal
error bars indicate the energy channel width; vertical error bars, 1s.d.; residuals
s are in units of standard deviations.
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図 6.5. Tiengo et al. 2013 [47]の Figure 2(左)と Figure 3右。左: aは XMM-Newton/EPICの光度変化。bd
は吸収線を cycabsモデルでフィットした際の各パラメータの位相ごとの変化。右: aは位相 0.15{0.17のエ
ネルギースペクトル (黒点) と時間平均スペクトルに対するベストフィットモデル (赤線)。bd はそれぞれ、
時間平均スペクトルのベストフィット、サイクロトロン吸収を加えたモデル、温度フリーの黒体放射とべき関
数を足し合わせたモデルとスペクトルの間の残差である。
い点が挙げられる。このことが 4U 0142+61や 1RXS J1708-4009にも当てはまるとすれば、予想される
CRSFのエネルギーは表 6.1より 1桁以上大きくなるため、XISの観測帯域 (<10 keV)を超えている可能
性がある。
6.3 アウトバースト時の検出例
4U 0142+61 は 2006 年から 2007 年にかけて数回アウトバーストを起こし、そのうち最も大きな 2006




線の両端に輝線が現れることがシミュレーションにより示唆されている [33]。最も大きな 14 keV の輝
線を CRSF による兆候であると仮定し、式 1.22 から磁場を計算すると、陽子 CRSF を仮定した場合は
B = 2:2 1015 G、電子 CRSFを仮定すると B = 1:2 1012 Gとなる。これらはいずれも _P から推定さ
れる双極子磁場 Bd = 1:3  1014 Gと 1桁以上の相違がある。さらに、マグネターのアウトバースト時は
星表面に高音プラズマの塊が生じ、そこから熱的 X線放射が放出されているとする理論もあり (e.g. [8])、
その理論に従えば、CRSFは星表面から少し離れた場所で発生していることになる。その場合、磁気双極子
放射の作る磁場は距離 rに対し、r 3 に比例するため、放射領域における Bd は弱まる。上の 4U 0142+61
第 6章 考察とまとめ 6910 Rodrı´guez Castillo G. A. et al.
Figure 11. Normalized phase-energy images, divided by the phase-average
spectrum and the energy -integrated pulse profile, of SWIFT J1822.3-1606
from RXTE (PCA observations from 2011 July 16 to 2011 July 20, top
panel), Chandra (ACIS-S observation in CC mode on 2011 July 27, middle
panel) and XMM-Newton (EPIC pn observation on 2011 September 23 bot-
tom panel) data. The vertical dashed lines denotate the intervals used in the
PPS (see Fig. 6).
Figure 12. Results of the analysis of 50 phase-resolved spectra of
SWIFT J1822.3-1606 during the RXTE observations from 2011 July 16 to
2011 July 20. The energy and width of the line is displayed in the upper
panels for the phase intervals that were not adequately fit (null hypothesis
probability <0.01) by the model without absorption line. The bottom panel
shows the null hypothesis probabilities of the fits of each phase-resolved
spectrum with the best fit model of the spectrum extracted from the 0.6–
0.8 phase interval (see text for details; black) and after the addition of an
absorption line (red).
An particular case is the evolution of the warm temperature
relative to the P3 phase interval (Fig. 9, upper panel), which re-
mains (within the 1-σ errors) constant up to the second to last ob-
servation. Then in the last observation, the hot BB is not present
anymore and the spectrum becomes consistent with a single free
BB at ∼ 0.5 keV besides the fixed BB at 150 eV (and about 5km
of radius). This indicates that in this phase interval at later times
only the warm region survives, possibly engulfing the hotter spot.
Or, it can be interpreted in terms of the warm BB being slowly
heated by the hotter region (hot BB), which dissipates (or shrinks
out of the line of sight) as a result.
Fig. 1 shows the flux evolution of the SWIFTJ1822.3-1606
during the outburst decay. If we assume the peak luminosity to be of
a few 1035 erg s−1, as inferred by R12 based on magneto-thermal
evolutionary models, it implies a distance to the source of ∼ 2 kpc.
This is consistent with the distance to the Galactic HII region M17,
described in Sec. 2.2; and provides further support for the NH and
distance values assumed in this work.
We also reported the detection of a phase and energy-variable
spectral line (Figs. 10 and 11). As it can be seen in Fig. 10, a dark










































































































































































図 6.7. [11]の FIGURE 2.。(1A)4U 0142+61の 2006年 2月のバースト後のエネルギースペクトル。十字はデータ
の PIとその誤差、点線は連続成分を熱放射モデルでフィットした際のベストフィット。(1B)データとモデル
の間の残差。 4 keV、 8 keV、 14 keVの 3箇所に広がった輝線が確認できる。
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の場合、プラズマの半径 r ' 3:5 km であり、星の半径を R = 10 km とおくと磁場は星表面と比較して














そ 0.5{10 keVの軟 X線帯域を低バックグラウンドで高感度に観測できるため、検証に適している。さら
に、比較的明るく、1年または 2年おきに長時間の観測が行なわれている 4U 0142+61、1RXS J1708-4009
を対象とすることで、マグネターの定常放射における陽子 CRSFの検証として十分なサンプルであると考
えられる。
[13] より Mrk 766 と Ark 120 の 2 天体の同一データを使用して Fe の吸収線を無バイアスに探査し、











(式 1.14) で表すと、バックグラウンドが相対的に小さい keV で数 eV、10 keV で数百 eV となった。
輝線や吸収線の検出効率は検出される S/Nに依存し、高エネルギー側では相対的にバックグラウンドの比
率が高まるためである。
2016年に打ち上げが予想されている日本の次期 X線天文衛星 ASTRO-H に搭載されているマイクロカ
ロリメータ SXSは従来の X線 CCDと比較して 20倍以上も良い 6 eVのエネルギー分解能を持つため、
これまで分離できなかった K殻と L殻からの輝線などを分離することが可能になると期待されている。そ
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